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Die Neugier steht immer an erster Stelle eines Problems, das gelo¨st werden will.
GALILEO GALILEI
1.1 Zirkumstellare Tru¨mmerscheiben
Schon lange ist die Existenz von Materie in Form von Staub und Gas im interstellaren Raum
bekannt. Diese interstellare Materie (ISM) a¨ußert sich durch Extinktion (besonders bei Dunkel-
wolken), Verfa¨rbung und Polarisation des Sternlichts, in (diffusen) Reflexions– und Emissions-
nebeln, sowie durch das Auftreten von Absorptionslinien und –banden in den Spektren entfern-
ter Sterne. Ballungsgebiete des ISM, sogenannte Dunkelwolken, ko¨nnen als Entstehungsgebiete
von Sternen und den zugeho¨rigen Systemen dienen (Becklin & Neugebauer, 1967; Lada, 1992,
z. B.).
Wie in Abbildung 1.1a) angedeutet befinden sich innerhalb der Dunkelwolken Regionen, in de-
nen die Dichte der ISM ho¨her ist als im Rest der Wolke. ¨Ubersteigt nun in solchen Gebieten die
Masse einen kritischen Wert, so u¨berwiegt die Gravitationsenergie gegenu¨ber der kinetischen
(thermischen) Energie der Materie und es kommt zu einem gravitativen Kollaps (Bonnor, 1956;
Larson, 1969, siehe Abbildung 1.1b)).
Aufgrund der stark steigenden Dichte hin zum Zentrum eines kollabierenden Gebietes bildet
sich dort innerhalb von 10 000 bis 100 000 yr ein Protostern (Shu et al., 1993, siehe Abbildung
1.1c)). Er ist umgeben von einer Wolke aus verbleibender ISM, welche teilweise von dem Pro-
tostern akkretiert wird. Als Folge treten bipolare Ausflu¨sse aus dem Stern auf (Torbett, 1984).
Die Wolke selber rotiert sowohl wegen des von der differentiellen Rotation der Milchstraße
u¨bernommenen Drehmoments, als auch auf Grund von Gasturbulenzen innerhalb der Wolke.
Die Konsequenz ist ein Abflachen zu einer protoplanetaren Scheibe (Adams & Lin, 1993). Sol-
che Systeme werden Class I–Systeme genannt.
Nach spa¨testens 1 Myr ist die Wolke komplett zu einer dichten Scheibe abgeflacht. Der Pro-
tostern hat sich in diesem Zeitraum zu einem T Tauri–Stern entwickelt (White et al., 2007).
Immer noch findet Akkretion auf den Stern statt, so dass bipolare Ausflu¨sse beobachtet werden
1
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Abbildung 1.1: Entstehung und Entwicklung von zirkumstellaren Scheiben (aus: S. Wolf, Pro-
toplanetary Disks, Wilhelm und Else Heraeus - Physics School, Bad Honnef, 2005)
ko¨nnen. Solch ein Class II–Objekt ist in Abbildung 1.1d) skizziert. Innerhalb der Scheibe kann
es zur Bildung von Planeten kommen. Ein mo¨glicher Mechanismus ist dabei das Wachstum
von Staubpartikeln zu Planetesimalen (Weidenschilling & Cuzzi, 1993) und danach zu Pla-
neten (Lissauer & Stewart, 1993). Als zweite Mo¨glichkeit kommt wiederum ein gravitativer
Kollaps des Scheibenmaterials in Frage, der fu¨r die Bildung von Planetesimalen verantwortlich
ist (Goldreich & Ward, 1973).
Aufgrund von Sternwinden und Strahlungsdruck wird das Scheibenmaterial mit der Zeit ausge-
blasen, so dass zwischen 1 und 10 Myr die Scheibe stark ausdu¨nnt (Carpenter et al., 2005). Ak-
kretion auf den sich nun im Zentrum befindenden Vor–Hauptreihenstern findet nicht mehr statt.
Durch die inzwischen mo¨glicherweise auftretenden Planeten kann es u¨ber gravitative Sto¨rungen
zu einer Strukturierung in der Scheibe kommen (Abbildung 1.1d). Ein solches Class III–System
findet in diesem Zeitraum seine endgu¨ltige ra¨umliche Ausdehnung.
Zu Beginn des Stern– und Planetenbildungsprozesses betra¨gt das Verha¨ltnis von Gas zu Staub
in der protoplanetaren Wolke, entsprechend den Verha¨ltnissen in der ISM, typischerweise etwa
100 : 1 (Hildebrand, 1983). Nach etwa 107 yr ist praktisch der gesamte Vorrat an Gas durch den
Strahlungsdruck aus dem System transportiert worden. Neben den Planeten bleiben dann nur
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Abbildung 1.2: SEDs zu den verschiedenen Entwicklungsstufen (aus: S. Wolf, Protoplanetary
Disks, Wilhelm und Else Heraeus - Physics School, Bad Honnef, 2005)
noch die ¨Uberreste der Planetenbildung in Form von kleinen µm–großen Staubteilchen bis hin
zu großen Planetesimalen (Asteroiden, Kometen) mit Durchmessern bis zu einigen km u¨brig.
Eine solche Scheibe nennt man Tru¨mmerscheibe (engl.: debris disk).
Die gerade beschriebenen Entwicklungsstufen wurden von Adams et al. (1987) entsprechend
der korrespondierenden spektralen Energieverteilungen (engl.: spectral energy distribution,
SED) eingefu¨hrt. Die SEDs sind in Abbildung 1.2 schematisch dargestellt. Es ist offensichtlich,
dass fu¨r Class I–Objekte der Protostern nicht zu sehen ist, da sein Spektrum von der thermischen
Strahlung des Gases und des Staubes in der Wolke und der sich formenden Scheibe fast im ge-
samten Spektralbereich u¨berdeckt wird. Erst nachdem die Wolke in Class II–Systemen vollends
abgeflacht und genu¨gend Material aus dem System getragen worden ist, ist der Stern im Opti-
schen zu beobachten. Die protoplanetare Scheibe macht sich durch einen sehr starken Exzess
im Infraroten bemerkbar. Gleiches gilt fu¨r Class III–Systeme. Da hier aber nur noch ein sehr
geringer Bruchteil des urspru¨nglichen Materials in der Scheibe vorhanden ist, schwa¨cht sich der
Exzess stark ab. Das gleiche passiert beim ¨Ubergang zu Tru¨mmerscheiben. Die SED hat also
in etwa die gleiche Form wie die eines Class III–Objekts, nur mit einem weniger ausgepra¨gten
Exzess.
Seite 4 KAPITEL 1. EINLEITUNG
Entscheidend fu¨r die Physik von Tru¨mmerscheiben sind vor allem die Gravitation und der Strah-
lungsdruck des Sterns, sowie das Auftreten von Kollisionen zwischen den Teilchen. Die kleins-
ten Teilchen werden aufgrund des direkten Strahlungsdrucks aus dem System geblasen, gro¨ßere
Teilchen spiralisieren wegen des Poyntig–Robertson–Effekts (sowohl auf Grund des strahlungs-
bedingten als auch des korpuskularen) ins Innere des Systems und werden in der Na¨he des
Sterns sublimiert. Die Entwicklung der gro¨ßten Teilchen wird durch Kollisionen bestimmt.
Poynting–Robertson–Effekt und Kollisionen sind zwei rivalisierende Verlustmechanismen in
Tru¨mmerscheiben. Wa¨hrend die typischen Zeitskalen fu¨r ersteren linear mit der Teilchengro¨ße
anwachsen (Burns et al., 1979), sind fu¨r letzteren die optischen Dicken am bedeutendsten (Wy-
att, 2005). Je dichter das Material in einer Scheibe verteilt ist, desto wahrscheinlicher sind Kol-
lisionen und umso gro¨ßer wird ihr Einfluss auf die Dynamik eines Systems gegenu¨ber dem
Poynting–Robertson–Effekt. Unabha¨ngig davon, welcher Mechanismus in den jeweiligen Be-
reichen der Tru¨mmerscheibe jedoch dominant ist, so gilt doch immer, dass die Zeitskalen we-
sentlich ku¨rzer sind als das Alter des Sterns (Gru¨n et al., 1985). Bei dem Scheibenmaterial kann
es sich also nicht mehr um primordiales Material handeln. Eine genauere Beschreibung der
wichtigsten Kra¨fte in zirkumstellaren Tru¨mmerscheiben wird in Kapitel 2.4 gegeben.
1.2 Beobachtung im Infrarot
Wie die in Abbildung 1.2 gezeigten SEDs deutlich machen, ist die Detektion und Untersuchung
von Tru¨mmerscheiben auf Beobachtungen im Infrarot beschra¨nkt. Erdgebundene Beobachtun-
gen im Wellenla¨ngenbereich von etwa 800 nm bis hin zu einigen mm sind allerdings nur bedingt
mo¨glich. Dies liegt an der Absorption von atmospha¨rischem Sauerstoff und Wasserdampf in
diesem Spektralbereich. Lediglich im nahen ([0,8 µm;1,2 µm]) und im fernsten Infrarot (Sub-
millimeterbereich), sowie in wenigen Fenstern im mittleren Infrarot ([1,2 µm;20 µm]) sind
Beobachtungen vom Erdboden aus durchfu¨hrbar. Fu¨r die u¨brigen Bereiche mu¨ssen flugzeug–
(z. B. Kuiper Airborn Observatory), ballon– oder weltraumgestu¨tzte (IRAS, ISO und Spitzer)
Teleskope verwendet werden.
Die Funktionsweise von Infrarot–Teleskopen entspricht der von optischen Spiegelteleskopen.
Ein wichtiger Unterschied besteht allerdings darin, dass der Sto¨reinfluss der thermischen Strah-
lung nicht nur der Erdatmospha¨re, sondern auch der Teleskopteile wesentlich gro¨ßer ist, als im
Optischen. Neben der Verkleinerung des Gesichtsfeldes und der Minimierung von reflektieren-
den Fla¨chen mu¨ssen daher Teleskop und Detektor geku¨hlt werden. So wurde beispielsweise der
Detektor von Spitzer auf unter 5 K geku¨hlt.
Im Folgenden sollen die drei weltraumgestu¨tzten Teleskope IRAS, ISO und Spitzer kurz vorge-
stellt werden. Von ihnen stammen die wichtigsten der in dieser Arbeit verwendeten Beobach-
tungsdaten.
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1.2.1 Infrared Astronomical Satellite (IRAS)
Die IRAS–Mission begann am 26. Januar 1983. Ab dem 19. Februar konnten Beobachtungen
durchgefu¨hrt werden. Bis zum 22. November 1983 kreiste der Satellit mit seinem Ritchey–
Chre´tien–Teleskop (57 cm Apertur) in einer Ho¨he von 900 km in einem polnahen Orbit etwa
14 mal pro Tag um die Erde. Ziel der Mission war eine komplette Himmelsdurchmusterung bei
12, 25, 60 und 100 µm (Neugebauer et al., 1984). Dazu dienten zum einen das low–resolution
spectrometer im Wellenla¨ngenbereich von 7,5−23 µm mit einer Auflo¨sung von etwa 20, zum
anderen der chopped photometric channel bei 50 und 100 µm. Mit Hilfe von flu¨ssigem Helium
wurden die Gera¨te teilweise bis unter 3 K geku¨hlt.
Die im Zuge der IRAS–Mission erhaltenen Daten lassen sich u¨ber die von Mark Wyatt und Ste-
phen McGill zusammengestellte Debris Disk Database1 abrufen. Diese Werte sind allerdings
noch nicht reduziert und bearbeitet, so dass sie nicht direkt verwendet werden ko¨nnen. Statt
dessen muss die Literatur nach entsprechenden Daten durchsucht werden.
1.2.2 Infrared Space Observatory (ISO)
Am 17. November 1995 um 02.20 CET wurde der 2 500 kg schwere Infrarot–Satellit ISO mit
einer Ariane 4–Rakete ins Weltall geschossen. Mit einer Periode von unter 24 h kreiste er bis
Mai 1998 auf einem elliptischen Orbit mit einer Ho¨he des Apoga¨ums von 70 600 km und des
Periga¨ums von 1 000 km (Kessler et al., 1996). Fu¨r die verschiedenen Beobachtungen im Wel-
lenla¨ngenbereich von 2,5−240 µm waren eine Kamera (ISOCAM), ein Imaging Photopolari-
meter (ISOPHOT), sowie zwei Spektrometer mit einem Auflo¨sungsvermo¨gen von 50 bis 30 000
fu¨r kurze (SWS) und lange Wellenla¨ngen (LWS) an Bord des Satelliten untergebracht. Als Tele-
skop diente eine Ritchey–Chre´tien–Anordnung mit einer Apertur von 60 cm. Zur Ku¨hlung des
Teleskops, der wissenschaftlichen Instrumente und der optischen Blenden auf 2− 8 K waren
beim Start 2 300 L superfluiden Heliums, sowie zusa¨tzlich 60 L normalen flu¨ssigen Heliums in
Tanks untergebracht.
Beobachtungen von ISO waren auf die Zeit beschra¨nkt, in der sich der Satellit außerhalb der
van Allen–Gu¨rtel aufhielt. Dies entsprach etwa 16,75 h pro Tag, wovon etwa 90 – 95 % fu¨r
Beobachtungen genutzt wurden. Durchschnittlich konnten so am Tag etwa 45 Beobachtungen
statt finden.
Die mit dem SWS (2,5− 45,4 µm) gewonnenen Beobachtungsdaten wurden einheitlich redu-
ziert und normiert (Sloan et al., 2003). Die so erhaltenen 1 239 Spektren sind im ISO Data
Archive o¨ffentlich zuga¨nglich.
1.2.3 Spitzer Space Telescope (Spitzer)
Seit dem 25. August 2003 befindet sich Spitzer2, der Erde folgend auf einem heliozentrischen
Orbit. Die Mission war auf mindestens zweieinhalb Jahre ausgelegt, eine Lebenszeit des Te-
1http://www.roe.ac.uk/ukatc/research/ddd/query3.php
2Informationen unter http://www.spitzer.caltech.edu
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leskops von mehr als fu¨nf Jahren ist aber angestrebt und wird wahrscheinlich auch erreicht.
Verwendet wird ein Ritchey–Chre´tien–Teleskop mit einer Apertur von 85 cm. Aufgrund des
heliozentrischen Orbits ist Spitzer nicht den wa¨rmenden Einflu¨ssen der Erde ausgesetzt, so dass
360 L superfluiden Heliums zu Beginn der Mission zur Ku¨hlung unter 5,5 K ausreichen.
An Bord des 950 kg schweren Raumfahrzeugs befinden sich drei Instrumente. Die Vierband-
kamera Infrared Array Camera (IRAC) kann Bilder von 5,12′× 2,12′ Gro¨ße bei 3,6, 4,5, 5,8
und 8 µm aufnehmen. Mit dem Infrared Spectrograph (IRS) lassen sich Spektren mit hoher
Auflo¨sung in den Bereichen 10− 19,5 µm und 19− 37 µm und mit niedriger Auflo¨sung bei
5,3− 14 µm und 14− 40 µm beobachten. Der Multipand Imaging Photometer for Spitzer
(MIPS) ist zum einen in der Lage, Imaging bei 24, 70 und 160 µm, als auch Spektroskopie
fu¨r 50−100 µm zu betreiben. Sein Sichtfeld variiert zwischen 5′×5′ und 0,5′×0,5′.
1.3 Beobachtung von Tru¨mmerscheiben
Der erste Beweis fu¨r die Existenz zirkumstellarer Tru¨mmerscheiben (protoplanetare Scheiben
um junge T Tauri– und Herbig Ae/Be–Sterne sind schon la¨nger bekannt) gelang Aumann et al.
(1984) durch die Auswertung von IRAS–Daten. In der spektralen Energieverteilung von α Lyr
(Vega) fanden sie im Infraroten einen Exzess, der der thermischen Emission eines Rings aus
Partikeln eines festen Materials entsprach. Dieses steht demnach im Strahlungsgleichgewicht
mit dem Strahlungsfeld des Sterns bei einem Sternabstand von 85 AU und einer Temperatur von
85 K. Andere Erkla¨rungsmo¨glichkeiten konnten ausgeschlossen werden. Als untere Grenze fu¨r
die Teilchengro¨ße bestimmten sie 0,12 cm.
Inzwischen ist eine Vielzahl von Sternen mit solch einem Exzess entdeckt worden; man geht
von einer Ha¨ufigkeit von 10 – 20 % aller Hauptreihensterne aus, welche eine Tru¨mmerscheibe
besitzen (Fajardo-Acosta et al., 1999; Meyer et al., 2007). Dabei scheint die Wahrscheinlichkeit
bei A–Sternen ho¨her zu sein, als bei spa¨teren Spektraltypen (Habing et al., 2001; Greaves &
Wyatt, 2003). Bei den bisher entdeckten Systemen konnte kein Zusammenhang zwischen der
Scheibenha¨ufigkeit und der Metallizita¨t festgestellt werden (Bryden et al., 2006).
Mit den neuen Beobachtungsmo¨glichkeiten von Spitzer wurden Beobachtungsserien von son-
nena¨hnlichen Sternen mo¨glich. So zeigen Beobachtungen im Submillimeter– und Millimeter-
bereich in Verbindung mit Spitzer–Daten, dass in Tru¨mmerscheiben bei 10 – 30 Myr eine we-
sentliche Entwicklung stattfindet, die entweder einem Massenverlust oder einer ¨Anderung in
den Staubopazita¨ten zuzuschreiben ist (Carpenter et al., 2005). In diesem Zusammenhang wur-
de festgestellt, dass verglichen mit den 13±5 % der Sterne mit 70 µm–Exzess (Beichman et al.,
2006), mit 2,5 % nur sehr wenige Systeme mit 24 µm-Exzess bekannt sind (Bryden et al., 2006).
Dies bedeutet, dass extrasolare Analoga zum Asteroidengu¨rtel offensichtlich wesentlich selte-
ner sind, als die Analoga des Kuiper–Gu¨rtels (natu¨rlich sind die entdeckten Systeme wesentlich
massereicher als die Staubsysteme im Sonnensystem). Silverstone et al. (2006) und Gorlova
et al. (2007) konnten zeigen, dass dieser Umstand dadurch zu erkla¨ren ist, dass sich die Schei-
ben von innen nach außen auflo¨sen. Das Staubmaterial und vor allem die Staub produzierenden
Planetesimale sind nach 3 – 30 Myr aus dem Bereich zwischen 0,1 – 1 AU verschwunden, so
dass kein heißer Staub mehr vorhanden ist, der die Flu¨sse bei 24 µm und ku¨rzeren Wellenla¨ngen
erzeugen ko¨nnte.
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Trotz dieser Tendenzen lassen sich starke Abweichungen in den Beobachtungen von Tru¨mmer-
scheiben gleichartiger Sterne gleichen Alters feststellen (Rieke et al., 2005). Dies deutet auf
zwei Dinge hin: erstens scheinen sich viele Tru¨mmerscheiben grundsa¨tzlich in Struktur und
Aufbau zu unterscheiden. Zweitens scheinen Kollisionen zwischen großen Ko¨rpern und die
darauf folgenden Kollisionskaskaden die Eigenschaften der Scheiben kurzzeitig (einige Myr)
bestimmen zu ko¨nnen.
In Bezug auf den Aufbau der Teilchen in Tru¨mmerscheiben wurde entdeckt, dass diese in
a¨lteren Systemen weniger poro¨s sind, als in ju¨ngeren Scheiben (Sheret et al., 2004). Eine Er-
kla¨rungsmo¨glichkeit wa¨re, dass sich die urspru¨nglich flockigen, primordialen Teilchen im Zuge
der Kollisionskaskade in der Scheibe immer mehr verdichten. Alternativ ko¨nnte dies auch eine
Wirkung der Sternstrahlung sein.
Bei einigen wenigen Tru¨mmerscheiben ist es inzwischen beispielsweise mit dem Hubble Space
Telescope, Spitzer oder SCUBA gelungen – entweder in der gestreuten oder in der thermischen
Emission – eine aufgelo¨ste Abbildung zu erhalten. Interessanterweise zeigen einige dieser Auf-
nahmen die Anha¨ufung von Staub zu klumpigen Strukturen, andere wiederum die Ausbildung
von Scheibenringen und Lu¨cken und weitere Beobachtungen offenbaren das Auftreten von
,,Knicken”, sog. Warps. Modellrechnungen, z. B. von Mouillet et al. (1997), Moro-Martı´n &
Malhotra (2003) oder Moro-Martı´n et al. (2005) zeigen, dass die Anwesenheit von Planeten,
je nach der Wahl der Parameter, solche Scheibenstrukturen durch gravitative Sto¨rungen hervor-
rufen kann. Es ist zu erwarten, dass diese Strukturen ebenfalls einen Einfluss auf die spektrale
Energieverteilung des jeweiligen Systems haben.
1.4 Zielsetzung
Die Verteilung von Staub und Kleinko¨rpern in einer Tru¨mmerscheibe gibt Auskunft u¨ber die in
den Scheiben wirkenden Mechanismen, sowie die Entwicklung und Entstehung von Scheiben
und Planeten. Um also die Physik in solchen zirkumstellaren Systemen verstehen zu lernen, ist
es von großem Interesse Informationen u¨ber den Scheibenaufbau zu gewinnen.
Dazu gibt es grundsa¨tzlich zwei verschiedene Lo¨sungsansa¨tze. Zum einen kann man versuchen,
unter der Annahme einfacher Scheibengeometrien und Teilchenverteilungen durch Variation
der Systemparameter Infrarotbeobachtungen (egal ob aufgelo¨st oder unaufgelo¨st) anzufitten.
In diesem Fall ist es wichtig, die erhaltenen Ergebnisse auf ihre physikalische Plausibilita¨t zu
pru¨fen. Zum anderen kann man auch genau andersherum vorgehen, indem man theoretisch
dynamische Modelle von Tru¨mmerscheiben erstellt. Die von diesen Modellen zu erwartenden
Beobachtungsergebnisse ko¨nnen berechnet und dann mit tatsa¨chlichen Beobachtungen vergli-
chen werden. Man setzt also die Physik der Scheiben voraus und u¨berpru¨ft, ob die im Vorfeld
getroffenen Annahmen korrekt waren.
Der Nachteil des ersten Ansatzes besteht zum einen darin, dass die gemachten Annahmen zum
Scheibenaufbau zu einfach sein ko¨nnen, um die tatsa¨chliche Situation in den betrachteten Sys-
temen wiederzugeben. Zum anderen ist die Anzahl an Freiheitsgraden meist sehr hoch, so dass
die erzielten Anpassungen mo¨glicherweise nicht eindeutig sind. Bei dem zweiten Ansatz ist das
Problem, dass es im Voraus oft schwer abzuscha¨tzen ist, welche physikalischen Effekte in den
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Scheiben einen Einfluss haben ko¨nnten. Des Weiteren ist die Physik einiger Mechanismen nur
unzureichend bekannt und es mu¨ssen stark vereinfachende Beschreibungen verwendet werden.
Im Zuge dieser Arbeit soll von beiden Ansa¨tzen Gebrauch gemacht werden. Nach kurzen Vor-
untersuchungen zum Sonnensystem wird der erste Lo¨sungsansatz auf mehrere, a¨ußerst unter-
schiedliche Systeme angewendet. Zum Abschluss wird ein dynamisches Modell fu¨r Tru¨mmer-
scheiben von Krivov et al. (2006) verwendet, um es mit Beobachtungsdaten zu vergleichen und
so eine Aussage u¨ber die Korrektheit der dynamischen Behandlung des Systems zu treffen.
Der Einfachheit halber werden dazu mehrere Annahmen gemacht. Grundsa¨tzlich soll nur ther-
mische Emission der Staubteilchen vom nahen Infrarot bis zum Submillimeterbereich betrachtet
werden; das am Staub gestreute Sternlicht wird nicht betrachtet. Alle Scheiben werden als axi-
al symmetrisch aufgefasst. Systeme mit oben beschriebenen Warps werden also nicht beru¨ck-
sichtigt. Es wird vorausgesetzt, dass die Scheiben optisch du¨nn sind. Somit muss Strahlungs-
transport nicht beru¨cksichtigt werden. Zusammen mit der Vernachla¨ssigung des Streulichts
ermo¨glicht dies zudem die vertikale Ausdehnung der Scheibe zu ignorieren. Die betrachte-
ten Gro¨ßen zur Staubverteilung sind also als Projektionen in die Ekliptikebene des Systems zu
verstehen. Außerdem werden die Staubteilchen der Tru¨mmerscheiben als spha¨risch und homo-
gen aufgefasst, was die Anwendung der Mie–Theorie ermo¨glicht. In wieweit diese Annahmen
gerechtfertigt sind oder die Ergebnisse mo¨glicherweise verfa¨lschen wird in Kapitel 7 diskutiert.
Kapitel 2
Theorie
Die Entwicklung dieser [wissenschaftlichen] Gedankenwelt ist in gewissem Sinne
eine besta¨ndige Flucht aus dem Wunder.
ALBERT EINSTEIN
2.1 Definitionen
Vor der eigentlichen Beschreibung des theoretischen Hintergrundes mu¨ssen zuerst einige Be-
griffe definiert und voneinander abgegrenzt werden.
2.1.1 Querschnittsoberfla¨chendichte Σ(r,s)
Die Querschnittsoberfla¨chendichte beschreibt die in die Scheibenebene projezierte Oberfla¨che
der strahlenden Teilchen eines infenitesimalen Kreisrings der Scheibe pro Gesamtfla¨che des
Rings. Sie hat also die Einheit [Σ(r)] = cm2/cm2 = 1. Damit entspricht sie der normalen, geo-
metrischen optischen Dicke des Kreisrings (siehe Kapitel 2.1.4).
Werden verschiedene Teilchengro¨ßen beru¨cksichtigt, so erha¨lt man die Teilchenoberfla¨che pro
Gesamtfla¨che und pro Intervall ds der Teilchengro¨ße. Es ist hier also [Σ(r,s)ds] = cm2/cm2 = 1.




Unter der Oberfla¨chenzahldichte versteht man die Anzahl von Staubteilchen in einem Kreisring,
wiederum pro Gesamtfla¨che des Rings. Die Einheit betra¨gt also [N(r)] = 1/cm2. Der Zusam-
menhang mit der Querschnittsoberfla¨chendichte lautet demnach
Σ(r,s) = pi s2 ·N(r). (2.1)
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Analog zum Fall der Querschnittsoberfla¨chendichte kann man auch bei der Oberfla¨chenzahl-
dichte beru¨cksichtigen, dass in der Scheibe eine Verteilung in der Teilchengro¨ße vorliegt:
Σ(r,s)ds = pi s2 ·N(r,s)ds. (2.2)
N(r,s)ds beschreibt also die Anzahl von Teilchen in einem Ring pro Ringfla¨che und Intervall
ds. ¨Ubertragen auf die Einheiten ergibt sich dann [N(r,s)ds] = 1/cm2. Auch hier kommt man
wieder durch die Integration N(r) =
∫
ds N(r,s) auf die radiale Randverteilung der Oberfla¨chen-
zahldichte.
2.1.3 Zahldichte n(r,s)
Bei der Zahldichte handelt es sich um die Anzahl von Teilchen in einem Einheitsvolumenele-
ment im Abstand r vom Stern. Wie bei der Oberfla¨chenzahldichte kann man wieder auf die
Querschnittsoberfla¨chendichte gelangen:
Σ(r) = pi s2 ·2r sinε ·n(r). (2.3)
Dabei bezeichnet ε den halben ¨Offnungswinkel der Scheibe. Als Einheit ergibt sich logischer-
weise [n(r)]= 1/cm3. Die Verallgemeinerung auf die Anzahl von Teilchen pro Einheitsvolumen
und Teilchengro¨ßeintervall lautet dann
Σ(r,s)ds = pi s2 ·2r sinε ·n(r,s)ds, (2.4)
mit der Einheit [n(r,s)ds] = 1/cm3.
2.1.4 Mittlere, normale, geometrische optische Dicke τ
Unter der mittleren, normalen, geometrischen optischen Dicke versteht man den Anteil der
gesamten Fla¨che aller Staubteilchen, projeziert in die Ebene der Scheibe, an der Gesamtfla¨che
der Scheibe. Beschra¨nkt man sich auf eine Teilchengro¨ße und beru¨cksichtigt die Einschra¨nkung





















Dabei ist Sd der totale Wirkungsquerschnitt des Staubes und rmin und rmax der innere, bzw.
a¨ußere Radius der Scheibe, bzw. eines Scheibenrings.
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2.1.5 Berechnung der Oberfla¨chenzahldichte fu¨r den einfachsten Fall
Wie schon in Kapitel 1 erla¨utert, ist die Verteilung des Staubes, repra¨sentiert durch die Ober-
fla¨chenzahldichte N(r), durch mo¨gliche, im System vorhandene Planeten bestimmt. Im ein-
fachsten Fall wird in einem bestimmten Intervall zwischen zwei Planeten, in dem sich die Staub-
teilchen bzgl. der gravitativen Sto¨rung der Planeten auf stabilen Orbits um den Stern bewegen
ko¨nnen, ein Potenzgesetz der Form






angenommen, wobei r0 ein beliebiger Normierungsabstand ist und ξ in der Regel im Intervall


















Verallgemeinert auf den Fall einer Verteilung der Teilchengro¨ße muss man anstatt Gleichung
(2.5)





N(r,s)r dr s2 ds (2.8)
beru¨cksichtigen. Nimmt man hier wieder den einfachsten Fall an, so gilt wegen Gleichung (2.2)










einsetzen, wobei s0 eine Normierungsgro¨ße ist, die z.B. auf s0 = 1µm gesetzt werden kann. In
Kapitel 2.4 werden typische Werte fu¨r die Exponenten ξ und η angegeben.
An dieser Stelle soll darauf hingewiesen werden, dass die Annahme eines einzigen Wertes fu¨r
η fu¨r alle Teilchengro¨ßen und Sternabsta¨nde eine recht grobe Na¨herung darstellt. Genauere
Untersuchungen mu¨ssten die Abha¨ngigkeit der Teilchengro¨ßeverteilung von diesen Parametern
beru¨cksichtigen (Wolf & Hillenbrand, 2003). Nach Krivov et al. (2006) ist dem Abfall gema¨ß
des Potenzgesetzes noch eine Schwingung u¨berlagert, die aber vorerst vernachla¨ssigt wird.
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2.1.6 Gesamtmasse des Staubes
In vielen Anwendungen wird anstatt des totalen Wirkungsquerschnittes Sd die Gesamtmasse des
Staubes Md verwendet. Zur Umrechnung beno¨tigt man die Massendichte ρ der Teilchen, so dass








Die dabei verwendete Teilchengro¨ßeverteilung ergibt sich aus der Oberfla¨chenzahldichte durch
die Integration N(s) = 2pi
∫


























2.2 Strahlungsfluss einer zirkumstellaren Tru¨mmerscheibe
Im Folgenden soll gezeigt werden, wie sich die optischen Flu¨sse des reemittierten Lichts ei-
ner zirkumstellaren Tru¨mmerscheibe berechnen lassen. Dabei wird immer eine radialsymme-
trische Verteilung des Staubes, sowie ein spha¨rischer Aufbau der Staubteilchen angenommen.
Angefangen wird mit dem einfachsten Fall von ideal strahlenden Staubteilchen gleicher Gro¨ße.
Sukzessiv werden dann die vereinfachenden Annahmen fallen gelassen, bis der allgemeine Fall
erreicht ist.
Die hier angegebenen Flu¨sse Fλ beschreiben die Energie, die pro Sekunde im Einheitsintervall
der Wellenla¨nge λ auf eine Einheitsfla¨che des Detektors ausgestrahlt wird. Sie haben damit die
Einheit erg/s cm2 A˚. Die in der IR–Spektroskopie u¨bliche Einheit fu¨r Flu¨sse ist allerdings das
Jy. Dabei ist 1 mJy = 10−26erg/s cm2 Hz, also die Energie, die pro Sekunde im Einheitsintervall






verwendet werden, wobei c die Vakuumlichtgeschwindigkeit ist.
2.2.1 Scheibe aus Planckschen Strahlern gleicher Gro¨ße
Der Strahlungsfluss an der Oberfla¨che eines spha¨rischen Staubteilchens mit dem Radius s im
Abstand r vom Stern mit der Temperatur Tg(r) wird mit f +λ (r) bezeichnet. Das ist die Ener-
gie, die von einer Einheitsfla¨che auf dem Teilchen in allen Richtungen im Einheitsintervall der
Wellenla¨nge in der Einheitszeit ausgestrahlt wird. Es gilt
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Bλ bezeichnet dabei das Plancksche Strahlungsgesetz. Das Teilchen besitzt damit die Leucht-
kraft
Lemλ ,g = 4pi s
2 f +λ (r). (2.15)










Wird nun ein Kreisring [r,r + dr] mit der Fla¨che 2pi r dr betrachtet, so betra¨gt die Anzahl der
Teilchen in diesem Ring 2pi r N(r)dr. Fu¨r den Fluss des Rings beim Beobachter ergibt sich dann






)2 ·N(r) ·2pi r dr (2.17)
Den Gesamtfluss eines Staubgu¨rtels erha¨lt man folglich aus der Integration u¨ber das Abstands–





r Σ(r)Bλ (Tg(r)) dr. (2.18)
Es ist von Vorteil im Fall von Planckschen Strahlern auf die Querschnittsoberfla¨chendichte
u¨berzugehen, da so in der folgenden Rechnung die explizite s–Abha¨ngigkeit herausfa¨llt und bei
der Berechnung von Tru¨mmerscheiben kein Wert fu¨r die Teilchengro¨ße angenommen werden
muss.
Die Temperatur des Staubes kann unter der Annahme des Planckschen Strahlungsgesetzes

























dλ piBλ (Tg) = 4pi s2 σB T 4g . (2.21)
Bei der Emission kann das Stefan–Boltzmann–Gesetz angewendet werden. Die Konstante σB
ist die Stefan–Boltzmann–Konstante. Im thermischen Gleichgewicht mu¨ssen emittierte und ab-











Es ist direkt zu sehen, dass aufgrund der r-Abha¨ngigkeit des Planckschen Strahlungsgesetzes
die Integration analytisch nicht mehr allgemein durchfu¨hrbar ist. Ebenfalls ist klar, dass sich die
Beitra¨ge einzelner Staubringe additiv zum Gesamtfluss der ganzen Scheibe ergeben.
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2.2.2 Scheibe aus Planckschen Strahlern verschiedener Gro¨ßen
Komplizierter wird die Situation, wenn nicht nur eine einzelne Teilchengro¨ße angenommen
wird. Die Verallgemeinerung von Gleichung (2.17) lautet:
Fλ (r,s)dr ds =
2pi2
D2
N(r,s)Bλ (Tg(r)) r dr s2 ds. (2.24)
Fλ (r,s)dr ds bezeichnet also den Fluss eines Kreisrings im Abstand r der Breite dr fu¨r Teilchen
mit Gro¨ßen im Intervall [s,s+ds]. Um auf den Gesamtfluss der Scheibe zu kommen, muss man
folglich neben der Integration u¨ber r auch noch u¨ber die Teilchengro¨ße integrieren.
2.2.3 Scheibe aus nicht ideal strahlenden Teilchen verschiedener Gro¨ßen
Wie in Wolf & Hillenbrand (2003, p. 604) beschrieben, fu¨hrt man zur Beschreibung von nicht
ideal strahlenden Ko¨rpern eine Absorptionseffizienz Qabsλ ein, die sowohl von der Wellenla¨nge
als auch von der Teilchengro¨ße abha¨ngt. Gleichung (2.24) wird damit leicht modifiziert zu
Fλ (r,s)dr ds =
2pi2
D2
N(r,s)Qabsλ Bλ (Tg(r)) r dr s2 ds. (2.25)
Die absorbierte und emittierte Leuchtkraft der Staubteilchen ergeben sich zu





Lemλ ,g = 4pi
2 s2 Qabsλ Bλ (Tg). (2.27)
Die Leuchtkraft des Sterns ist hier mit Lλ ,∗ = 4pi2 R2∗Fλ ,∗(T∗) bezeichet. Aufgrund der Energie-
erhaltung muss im Gleichgewicht als Verallgemeinerung von Gleichung (2.22)∫
∞
0




dλ Labsλ ,g (2.28)
gelten. Zusammen mit den Gleichungen (2.26) und (2.27) la¨sst sich daraus der Abstand vom






0 dλ Qabsλ (s)Fλ ,∗(T∗)∫
∞
0 dλ Qabsλ (s)Bλ (Tg)
. (2.29)
Dies kann wiederum nur durch numerische Integration gelo¨st werden.
Um diese Ergebnisse in die Berechnung des Flusses mit einzubeziehen, muss wegen Gleichung





































− hcλ k T
)]−1
dλ (2.31)
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Die Grenzen der Integration Tmax = Tg(rmin) und Tmin = Tg(rmax) mu¨ssen numerisch aus Glei-
chung (2.29) berechnet werden. Dazu eignet sich beispielsweise ein Bisektionsverfahren. Das
Vorzeichen in Gleichung (2.30) kommt durch Vertauschung der Integrationsgrenzen zustande.
2.3 Fractional Luminosity
Unter der fractional Luminosity fd versteht man das Verha¨ltnis aus der Leuchtkraft der Scheibe1
und der Leuchtkraft des Sterns
fd = LdiskL∗ . (2.32)









dλ r s2Qabsλ (s)Bλ (Tg(r))N(r,s). (2.33)
Mit Hilfe der Gleichungen (2.26) und (2.27) kann die Integration u¨ber die Wellenla¨nge umge-
schrieben werden ∫
dλQabsλ (s)Bλ (Tg(r)) =
1
16pi2r2 ζ (s)L∗, (2.34)
wobei ζ (s) = ∫ Qabsλ (s)Lλ ,∗dλ/L∗ das Verha¨ltnis der absorbierten Sternleuchtkraft zur bolome-





ds s2ζ (s)N(r,s). (2.35)
Um dies weiter vereinfachen zu ko¨nnen, muss man sich den Ausdruck ζ (s) genauer anschauen.
Abbildung 2.1 zeigt ihn als Funktion des Teilchenradius fu¨r drei verschiedene Spektraltypen.
Es ist deutlich, dass ζ (s) ab etwa 10 µm fast konstant bleibt. So la¨sst sich beispielsweise fu¨r
das Sonnensystem, bei dem (wie spa¨ter noch gezeigt werden wird) der Hauptteil der Strahlung
von Teilchen ≥ 10 µm verursacht wird, Gleichung (2.35) na¨hern durch





indem ζ (s) durch einen konstanten Wert ζ ersetzt wird.
Nun kann man analog zu Gleichung (2.5) die normale, geometrische optische Dicke der Scheibe




Die normale, geometrische optische Dicke entspricht also der radialen Randverteilung der Quer-
schnittsoberfla¨chendichte. Wird dies in Gleichung (2.36) eingesetzt, so erha¨lt man den Zusam-






1Einige Autoren verwenden anstatt der bolometrischen Leuchtkraft der Scheibe, lediglich deren Leuchtkraft im
IR–Bereich oder sogar nur bei einer einzigen Wellenla¨nge.















A 0 - Stern
G 2 - Stern
M 6 - Stern
Abbildung 2.1: ζ (s) fu¨r drei verschiedene Spektraltypen
Macht man jetzt die Annahme, dass die optische Dicke einem Potenzgesetz der Form τ =
τ(rmin)(r/rmin)
−α mit α > 0 folgt, dann gilt fu¨r die fractional Luminosity








Gilt nun (rmax/rmin)−α ≪ 1, fa¨llt also die optische Dicke steil genug nach außen ab und ist
der Ring weit genug ausgedehnt, so ist die fractional Luminosity fd ≈ ζτ(rmin)/2α . Sie wird
demnach lediglich durch die Strahlung vom inneren Rand der Scheibe bestimmt.
Als ein anderer Grenzfall kann anschließend noch eine Scheibe in Form eines sehr schmalen
Rings der Breite δ r im Abstand r vom Stern betrachtet werden. Fu¨r die Oberfla¨chenzahldichte
kann dann eine vom Sternabstand unabha¨ngige Verteilung N(s) angenommen werden. Die op-
tische Dicke wird somit zu einer Konstanten τ(r)→ τ . Die Integration in Gleichung (2.38) la¨sst
sich leicht ausfu¨hren und man erha¨lt




wobei ∆ = δ r/r. Wie zu erwarten war verschwindet die fractional Luminosity, wenn δ r → 0.
Abschließend soll allerdings noch davor gewarnt werden Gleichung (2.38) zuviel Bedeutung
beizumessen. Die Na¨herung von ζ (s) durch den konstanten Wert ζ ist, wie Abbildung 2.1 zeigt,
in vielen Bereichen nur eine sehr grobe Na¨herung. Einen allgemein gu¨ltigen Zusammenhang
zwischen der fractional Luminosity und der optischen Dicke gibt es leider nicht.
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2.4 Relevante Kra¨fte in zirkumstellaren Tru¨mmerscheiben
Im Folgenden sollen die physikalischen Effekte vorgestellt werden, die in Tru¨mmerscheiben
eine Rolle spielen. Schwa¨chere Kra¨fte, bzw. Kra¨fte, die bei den betrachteten Teilchen nur eine
untergeordnete Rolle spielen, wie elektromagnetische Wechselwirkungen, differentieller Dopp-
lereffekt, Yarkovski–Effekt, Sternwinde oder gravitative Sto¨rungen beispielsweise von Plane-
ten, werden dabei vernachla¨ssigt.
2.4.1 Gravitation des Sterns
Grundlage der Keplerschen Gesetze und damit der Planetenbewegung, aber auch der bestim-
menste Anteil fu¨r die Dynamik vieler kleinerer Ko¨rper in der Umgebung eines Sterns ist die





beschrieben. Dabei bezeichnen FG die Gravitationskraft, die vom Stern der Masse M∗ auf ein
Teilchen mit der Masse mg in einem Abstand r ausgeu¨bt wird. G ist die Gravitationskonstante.
2.4.2 Strahlungsdruck
Wird ein Teilchen dem Strahlungsfeld eines Sterns ausgesetzt, so kommt es zu einem Im-
pulsu¨bertrag von den auf das Teilchen treffenden Photonen auf das Teilchen. Die daraus re-
sultierende, u¨bertragene Kraft wird als Strahlungsdruck bezeichnet. Sie la¨sst sich zerteilen in
einen von der Teilchengeschwindigkeit v = r˙ abha¨ngigen und einen unabha¨ngigen Anteil. Letz-
terer ist der direkte Strahlungsdruck Fdir. Dieser ergibt zusammen mit der Gravitationskraft die
photogravitative Kraft
Fg = FG +Fdir =−
GM∗ (1−β ) mg
r3
r. (2.43)
Der Parameter β beschreibt darin das Verha¨ltnis aus direktem Strahlungsdruck und Gravitation.
Fu¨r spha¨rische Teilchen mit dem Radius s, der Dichte ρ und der Strahlungsdruckeffizienz Qpr2




Gleichung (2.43) macht deutlich, dass die Bahn eines Teilchens maßgeblich durch den Para-
meter β bestimmt ist. Betrachtet man beispielsweise Teilchen, die sich auf einer Kreisbahn um
2Mit Hilfe der Mie–Theorie (Kapitel 2.5) la¨sst sich die Strahlungsdruckeffizienz berechnen u¨ber Qpr = Qext−
Qsca〈cosθ 〉, wobei 〈cosθ 〉 der gemittelte Kosinus des Streuwinkels und Qext und Qsca die Extinktions– und Streu–
Effizienz sind.
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Orbit of parent body or









Abbildung 2.2: Bahnen fu¨r Teilchen in den drei verschiedenen β–Bereichen (aus: Krivov et al.
(2006))
den Stern befinden und plo¨tzlich dem direkten Strahlungsdruck des Sterns ausgesetzt werden3,
so bewegen sich die Teilchen mit β < 1 auf Keplerbahnen. Diese sind fu¨r β < 0,5 gebunden
(Ellipsen) und fu¨r β ≥ 0,5 ungebunden (Parabel fu¨r β = 0,5, sonst Hyperbeln). Ist β > 1, so
verlassen die Teilchen das System auf anomalen Hyperbeln. Dies ist in Abbildung 2.2 noch ein-
mal veranschaulicht. Bei gebundenen Bahnen bezeichnet man die Teilchen als α–Meteoriden,
bei ungebundenen Orbits spricht man von β–Meteoriden.
Ist die chemische Zusammensetzung in einer Tru¨mmerscheibe bekannt, kann ein Blow–out–
Radius sblow = s(β = 0,5) definiert werden. Teilchen mit s < sblow werden dann aufgrund des di-
rekten Strahlungsdrucks aus dem System getragen. Da die Verweildauer solcher β–Meteoriden
in der Scheibe sehr kurz ist, kann ihr Einfluss auf die thermische Strahlung vernachla¨ssigt wer-
den. Man bekommt somit eine physikalische Untergrenze fu¨r Staubteilchen, die gerade noch zu
der thermischen Strahlung der Scheibe beitragen ko¨nnen.
2.4.3 Poynting–Robertson–Effekt










Wird ein Teilchen dem Strahlungsfeld eines Sterns ausgesetzt, so bewirkt die Poynting–
Robertson–Zugkraft eine Abnahme der großen Halbachse und der Exzentrizita¨t dieses Teil-
chens; es spiralisiert auf den Stern zu (natu¨rlich nur, wenn es groß genug ist, um nicht vom
direkten Strahlungsdruck ausgeblasen zu werden).
3Diese Situation ist zum Beispiel gegeben, wenn Fragmente bei der Kollision zweier Planetesimale freigesetzt
werden, oder wenn sich Partikel von einem Kometen auf seinem Weg um den Stern ablo¨sen.
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Effektiv wirken kann dieser Effekt in den Systemen, in denen die Poynting–Robertson–
Zeitskala, also die Zeit, die ein Teilchen braucht, bis es so nahe an den Stern heran gekom-
men ist, dass es sublimiert, wesentlich kleiner ist als die typische Zeit zwischen zwei Kolli-
sionen. Fu¨r sonnena¨hnliche Sterne ist dies der Fall, wenn die optische Dicke einen Wert von
unter 10−4 − 10−5 annimmt (Krivov et al., 2000). Fu¨r diesen Fall einer durch den Poynting–
Robertson–Effekt dominierten Scheibe, die sich im Gleichgewicht befindet, kann gezeigt wer-
den, dass die Radialabha¨ngigkeit der Oberfla¨chenzahldichte von der Form N ∝ r−1,0 (Leinert &
Gru¨n, 1990) ist.
¨Ahnlich wie die elektromagnetische Strahlung eines Sterns, u¨ben auch Sternwinde eine Zug-
kraft auf Teilchen aus (Burns et al., 1979). Man spricht auch vom korpuskularen Poynting–
Robertson–Effekt. Abha¨ngig von Teilchengro¨ße und chemischer Zusammensetzung der Teil-
chen, kann die resultierende Kraft bis zu 60 % der Poynting–Robertson–Zugkraft betragen
(Leinert & Gru¨n, 1990). Fu¨r M–Zwerge kann dieser Effekt sogar den Staubverlust dominie-
ren (Plavchan et al., 2005). Aufgrund der im Sternwind mitgefu¨hrten Rotation des Sterns ist die
Kraft des Sternwindes fu¨r Teilchen in prograden Orbits geringfu¨gig schwa¨cher als in retrogra-
den. Im weiteren Verlauf soll dieser Effekt allerdings nicht weiter beru¨cksichtigt werden.
2.4.4 Kollisionen
Mit dem direktem Strahlungsdruck, der die kleinsten Teilchen aus dem System bla¨st und dem
Poynting–Robertson–Effekt, der mittelgroße Teilchen nach innen spiralisieren la¨sst bis sie in
den Stern stu¨rzen oder vorher sublimieren, gibt es zwei wichtige Mechanismen, die Material,
welches zu einem Exzess u¨ber dem Sternspektrum ha¨tte beitragen ko¨nnen, aus einer zirkum-
stellaren Scheibe entfernen. Da die damit verbundenen Lebensdauern der Teilchen wesentlich
ku¨rzer sind als das Alter der Sterne mit beobachteten Scheiben, muss es ebenfalls Mechanismen
geben, die diesen Staubverlust ausgleichen oder zumindest verlangsamen. Eine Mo¨glichkeit ist
der langsame Zerfall oder sogar das Zerbrechen von Kometen auf ihrem Weg um den Stern
aufgrund steigender Temperaturen in der Na¨he des Sterns oder gravitativer Anziehung großer
Planeten (wie beim Zerfall von Schoemaker–Levi 9). Der gro¨ßte Beitrag allerdings, der als
Einziges hier betrachtet werden soll, wird von Kollisionen geleistet. Sie dienen einerseits als
Quellen fu¨r kleinere Teilchen, andererseits als Senken fu¨r gro¨ßere Planetesimale.
Grundsa¨tzlich werden zwei Arten von Kollisionen unterschieden: kraterierende und katastro-
phale Kollisionen. Eine Kollision verla¨uft katastrophal, wenn die Aufprallenergie der Kollisi-
onspartner hoch genug ist. In diesem Fall werden beide Ko¨rper vollsta¨ndig zersto¨rt und durch
viele kleine Teilchen ersetzt. Reicht die Energie allerdings nicht aus um die Planetesimale aus-
einander zu brechen, so werden lediglich einige kleinere Fragmente herausgeschlagen. Man
spricht von einer kraterierenden Kollision.
Auf Grund der Massenerhaltung muss fu¨r die Zahldichte der Staubteilchen und Planetesimale
einer zirkumstellaren Scheibe eine Kontinuita¨tsgleichung gelten:
∂n













(Krivov et al., 2000). Der div–Term beschreibt Transportmechanismen wie den Poynting–
Robertson–Effekt, die rechte Seite der Gleichung alle anderen Formen von Massenverlust und
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–Zuwachs, darunter auch Kollisionen. Betrachtet man nun ein kollisionsdominiertes System in












Dohnanyi (1969) konnte fu¨r diesen Spezialfall die Differentialgleichung lo¨sen und erhielt ei-
ne Abha¨ngigkeit in der Teilchengro¨ße von der Form n ∝ s−3,5. ¨Ahnliche Untersuchungen fu¨r
die Radialabha¨ngigkeit der Oberfla¨chenzahldichte von Strubbe & Chiang (2006) lieferten das
Ergebnis N ∝ r−1,5.
2.5 Streutheorie
Die in Kapitel 2.2.3 pra¨sentierte Beschreibung zur Berechnung der Strahlung einer zirkum-
stellaren Tru¨mmerscheibe macht deutlich, dass die optischen Eigenschaften der Teilchen, re-
pra¨sentiert durch die Absorptionseffizienz, von großer Bedeutung sind. Wie bereits in Kapitel
1 erwa¨hnt, soll zur Berechnung dieser Eigenschaften die Mie–Theorie verwendet werden. Im
Folgenden wird ein kurzer ¨Uberblick u¨ber die hier relevanten Aspekte dieser Theorie gegeben.
Die Darstellungen sind Bohren & Huffman (1983) entnommen.
2.5.1 Grundlagen der Elektrodynamik
Das Verhalten des elektrischen Feldes E und des magnetischen Feldes H wird mit Hilfe
der Maxwell– und Materialgleichungen beschrieben. Aufgrund der Linearita¨t der Maxwell–
Gleichungen ist es ausreichend, ebene Wellen der Frequenz ω von der Form
E = E0 ei(kx−ω t) (2.48)
H = H0 ei(kx−ω t) (2.49)










zerlegt werden. Es ist leicht zu zeigen, dass k2 = ω2 ε µ , so dass mit der Dielektrizita¨t ε und der
allegemeinen Permeabilita¨t µ fu¨r den Betrag
k = k′+ ik′′ = ω
√
ε µ = ω N
c
(2.51)
geschrieben werden kann. Dabei ist c die Vakuumlichtgeschwindigkeit und







der komplexe Brechungsindex. Durch Kombination der Maxwell–Gleichungen kommt man auf
die Vektorwellengleichungen
∇2E+ k2E = 0, (2.53)
∇2H+ k2H = 0. (2.54)
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Trifft nun eine elektromagnetische Welle von der Form der Gleichungen (2.48) und (2.49) auf
ein Teilchen, so zerteilt man das elektromagnetische Feld in einen Anteil innerhalb (E1,H1) und
außerhalb des Teilchens (E2,H2). Der a¨ußere Anteil la¨sst sich weiter zerlegen in einfallende und
gestreute Felder:
E2 = Ei +Esca, (2.55)
H2 = Hi +Hsca. (2.56)
Wird nun eine imagina¨re Kugel mit Oberfla¨che A um das Teilchen gelegt, so la¨sst sich die
Energiebilanz
Wabs = Wi−Wsca +Wext (2.57)
aufstellen. Dabei sind Wabs die absorbierte, Wi die einfallende und Wsca die gestreute Energie
und Wext der Extinktionsanteil. Handelt es sich bei dem betrachteten Medium um ein nichtab-
sorbierendes Material (N = 1), wie es im weiteren Verlauf immer angenommen werden soll,
so stammt die Absorption allein von dem Teilchen und Wi verschwindet. Mit der eingestrahlten











wobei nach Gleichung (2.57) der Zusammenhang
Cext = Cabs +Csca (2.59)
gilt. Bezeichnet man mit Gg die in eine Ebene senkrecht zum einfallenden Licht projezierte
Querschnittsfla¨che des Teilchens, so ko¨nnen die Effizienzen
Qext = CextGg , Qsca =
Csca
Gg
, Qabs = CabsGg , (2.60)
eingefu¨hrt werden. Fu¨r eine beliebig polarisierte, einfallende Welle der Form Ei = Exex +Eyey












gilt. Dabei bezeichnet T die vektorielle Streuamplitude und
”
∗
“ das komplex Konjugierte.
2.5.2 Mie–Theorie
Die Mie–Theorie beschreibt Absorptions– und Streuvorga¨nge fu¨r den Spezialfall spha¨rischer
Teilchen. Hierfu¨r wird das Problem zuerst auf die so genannten Vektorharmonischen umge-
schrieben. Definiert man eine Vektorfunktion
M = ∇× (cΨ) (2.63)
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mit der skalaren Funktion ψ , so ist M zum einen divergenzfrei, ∇M = 0, zum anderen erfu¨llt
es die vektorielle Wellengleichung, wenn Ψ der skalaren Wellengleichung
∇2 Ψ+ k2 Ψ = 0 (2.64)
genu¨gt. Daraus la¨sst sich eine weitere Vektorfunktion
N = ∇×Mk (2.65)
einfu¨hren, fu¨r die ebenfalls die vektorielle Wellengleichung gilt und die divergenzfrei ist. Die
Umrechnung von N auf M ist u¨ber
∇×n = k M (2.66)
mo¨glich. Damit haben M und N die gleichen mathematischen Eigenschaften wie das elektrische
und das magnetische Feld.
Geht man nun zu spha¨rischen Teilchen u¨ber, so setzt man aufgrund der Radialsymmetrie in























2ψ = 0. (2.67)
Mit einem Produktansatz Ψ(r,θ ,φ) = R(r)Θ(θ)Φ(φ) erha¨lt man die Lo¨sungen
Ψemn = cos(mθ) Pmn (cosθ) zn (k r) , (2.68)
Ψomn = sin(mθ) Pmn (cosθ) zn (k r) , (2.69)
mit den assoziierten Legendre–Funktionen der ersten Art Pmn und den spha¨rischen Bessel–
Funktionen der ersten beiden Ordnungen zn. Mit diesen Lo¨sungen kommt man auf die Vek-
torharmonischen
Memn = ∇× (rΨemn) , Nemn = ∇×Memnk , (2.70)
Momn = ∇× (rΨomn) , Nomn = ∇×Momnk . (2.71)
Es kann gezeigt werden, dass sich das elektrische und das magnetische Feld fu¨r den Spezialfall
von spha¨rischen Teilchen mit Hilfe der Streukoeffizienten an, bn, cn und dn aus den Vektorhar-
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Die Indizes (1) und (3) spezifizieren die spha¨rischen Bessel–Funktionen. Im Fall von (1) ist
zn(ρ) = jn(ρ) =
√
pi
2ρ Jn+ 12 (ρ), (2.76)
fu¨r (3) ist




2ρ Yn+ 12 (ρ) und den Bessel–Funktionen der ersten und zweiten Art Jn und Yn.
Die Streukoeffizienten an und bn berechnen sich mit Hilfe der Riccati–Bessel–Funktionen




mψn(mx)ξ ′n(x)−ξn(x)ψ ′n(mx) , (2.79)
bn =
ψn(mx)ψ ′n(x)−mψn(x)ψ ′n(mx)
ψn(mx)ξ ′n(x)−mξn(x)ψ ′n(mx) , (2.80)
wobei x = ks = NMedium · 2pi s/λ der Gro¨ßenparameter und m = k/kMedium = N/NMedium der
relative Brechungsindex ist. Der Brechungsindex des Mediums wird in den hier betrachteten
Fa¨llen immer auf NMedium = 1 gesetzt. Fu¨r die Querschnitte der Streuung und der Extinktion


















(2n+1)Re{an +bn} . (2.82)
Zur Berechnung der Effizienzen muss in Gleichung (2.60) lediglich G = pi s2 verwendet werden.





umgeschrieben. Mit den Rekursionsformeln
ψ ′n(x) = ψn−1(x)−
nψn(x)
x
, ξ ′n(x) = ξn−1(x)− nξn(x)x (2.84)
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Ein darauf basierender Algorithmus zur Berechnung der Effizienzen ist im Anhang von Bohren
& Huffman (1983, S. 477) zu finden. Fu¨r die noch folgenden Anwendungen soll er verwendet
werden.
2.6 Berechnung des Sternspektrums
Entscheidend fu¨r die spektrale Energieverteilung von Sternsystemen mit zirkumstellaren
Tru¨mmerscheiben im Infrarot ist das Spektrum des Sterns. Zum einen bildet es die Grundla-
ge der SED, welche von der Strahlung des Staubes u¨berlagert wird. Zum anderen liefert die
Sternstrahlung nach Gleichung (2.26) aber auch die Energie fu¨r die thermische Emission der
Staubteilchen. Hier ist die Strahlung im gesamten Spektralbereich von Bedeutung und nicht
nur im Infrarot. Aus diesem Grund soll nun kurz erla¨utert werden, wie ein solches Spektrum
berechnet werden kann.
Die Strahlung eines Sterns kann in erster Ordnung als die Strahlung eines Schwarzen Ko¨rpers
aufgefasst werden. Dies ist allerdings nur eine sehr grobe Na¨herung. Um ein realistischeres
Modell eines Sternspektrums zu bekommen, muss man die Gesetze der Strahlungshydrodyna-
mik auf die Sternatmospha¨re anwenden. Dies soll im Folgenden kurz skizziert werden. Die
Ausfu¨hrungen orientieren sich dabei an Mihalas & Mihalas (1984).
2.6.1 Die Transfergleichung
Tritt ein Lichtstrahl der Intensita¨t Iν(x, t;n) mit der Frequenz ν durch Materie, so kommt es
in dem Strahl zu einer ¨Anderung der Energie. Die Differenz der zum Zeitpunkt t am Ort x in
das Material eintretenden und zur Zeit t +∆t am Ort x+∆x austretenden Strahlungsenergie pro
Raumwinkel dω , Frequenzintervall dν und pro Zeit dt berechnet sich in kartesischen Koordi-
naten zu:
[Iν(x+∆x, t +∆t;n)− Iν(x, t;n)] dSdω dν dt
= [ην(x, t;n)−χν(x, t;n)Iν(x, t;n)]dsdSdω dν dt. (2.88)
Dabei hat das durchschrittene Materieelement die Oberfla¨che dS. Die Faktoren χν und ην sind
der Extinktions– und der Emissionskoeffizient, ds bezeichnet die in dem Materieelement vom
Lichtstrahl zuru¨ckgelegte Wegla¨nge.
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Um dies auf eine Sternatmospha¨re anwenden zu ko¨nnen, transformiert man Gleichung (2.88)
in Kugelkoordinaten. Weiterhin wird die Gleichung, die sich bis jetzt noch auf ein Inertial-
system bezieht, auf das vom Materieelement mitgefu¨hrte Bezugssystem umgeschrieben. Hier
nehmen die Gesetze der Wechselwirkung zwischen Materie und Strahlung besonders einfache
Formen an; z. B. sind die Extinktions– und Emissionskoeffizienten in diesem Bezugssystem
isotrop. Nach einiger Rechnung unter Beru¨cksichtigung der Transformationsvorschriften fu¨r
den Extinktions– und Emissionskoeffizienten, sowie den Lorentz–Transformationen fu¨r µ und
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2µ +β (1+ µ2)] ∂β∂ t
}
Iν
= ην −χν Iν .
Dabei sind β = v/c und γ =√1−β 2 aus der Relativita¨tstheorie bekannt und µ = cosΘ = nrˆ
ist der Kosinus des Streuwinkels. Es soll abschließend noch einmal betont werden, dass es sich
bei allen Variablen in Gleichung (2.89) um Gro¨ßen des mitbewegten Bezugssystems handelt.
2.6.2 Anwendung auf eine Sternatmospha¨re
Bevor man sich an die Lo¨sung von Gleichung (2.89) fu¨r eine Sternatmospha¨re begibt, la¨sst
sich zuna¨chst noch eine Vereinfachung vornehmen. Dazu betrachtet man die Zeitskalen fu¨r den
Flu¨ssigkeitsfluss tf und fu¨r den Strahlungsfluss tR. Fu¨r diese gilt
tf ∼ l
v
und tR ∼ l
c
, (2.90)
wobei l eine typische La¨nge wie die Skalenho¨he H und v eine typische Geschwindigkeit wie die
Schallgeschwindigkeit ist. Betrachtet man nun ein optisch du¨nnes Medium, so gilt hier tR ≪ tf.
Dies bedeutet, dass sich das Strahlungsfeld praktisch sofort an ¨Anderungen im Stro¨mungsfeld
anpasst. Man kann also von einem quasi–statischen oder quasi–stationa¨ren Stro¨mungsfeld spre-
chen. Da die Beschreibung eines optisch du¨nnen Mediums auf eine Sternatmospha¨re zutrifft,
kann zur Lo¨sung des Problems die Zeitableitung in der Transfergleichung vernachla¨ssigt wer-
den.
Nimmt man diese Na¨herung vor, so ist das Strahlungsfeld in einem Volumen V zum einen
bestimmt durch die Photonen, die vom Material innerhalb des Volumens emittiert werden. Zum
anderen trifft Strahlung von a¨ußeren Strahlungsquellen auf das Grenzmaterial des Volumens.
Somit bekommt man ein Randwertproblem mit Randwertbedingungen auf der Oberfla¨che S
von V der Form
Iν(xS, t;n) = fν(xS, t;n) mit xS ∈ S. (2.91)
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Angewendet auf Sternatmospha¨ren wird Gleichung (2.91) an der oberen Grenze r = R, der
offenen Grenzfla¨che zwischen Vakuum und Atmospha¨renmaterial, zu
Iν(R, t; µ) = fν(t; µ) mit µ ≤ 0. (2.92)
Fu¨r die untere Grenzbedingung wird angenommen, dass das Material optisch so dick ist, dass













die optische Tiefe ist. Anschaulich la¨sst sie sich als die Anzahl von freien Wegla¨ngen eines
Photons zwischen x und x′ verstehen.
Bevor allerdings die Transfergleichung gelo¨st werden kann, muss der ra¨umliche und zeitliche
Dichteverlauf in der Atmospha¨re bekannt sein. Dieser bestimmt u¨ber ην(r, t; µ) und χν(r, t; µ)
das Auftreten von Quellen und Senken des Strahlungsfeldes im Volumen V . Dazu mu¨ssen die
Gesetze der Hydrodynamik im Bereich der LTE und der NLTE verwendet werden.
Aufgrund des viel zu hohen Aufwandes wurden im Zuge dieser Arbeit die Spektren der betrach-
teten Sternatmospha¨ren u¨ber die Gleichungen (2.89), (2.92) und (2.93) nicht selbst berechnet.
Stattdessen wurde auf eine Datenbank mit verschiedenen Sternspektren von Hauschildt et al.




Bei der Eroberung des Weltraums sind zwei Probleme zu lo¨sen: die Schwerkraft
und der Papierkrieg. Mit der Schwerkraft wa¨ren wir fertig geworden.
WERNHER VON BRAUN
3.1 Berechnung der Absorptionseffizienz
Auf Grundlage der Mie–Theorie, wie sie in Kapitel 2.5 beschrieben wurde, la¨sst sich die Ab-
sorptionseffizienz fu¨r verschiedene Wellenla¨ngen und Teilchengro¨ßen berechnen. Dazu beno¨tigt
man lediglich noch den komplexen Brechungsindex des zu untersuchenden Materials. Dieser
la¨sst sich aus verschiedenen Datenbanken fu¨r optische Daten entnehmen1. Ein Algorithmus
zur Berechnung der Absorptionseffizienz mit dem Namen BHMIE ist in einer FORTRAN–
Implementierung im Anhang von Bohren & Huffman (1983) enthalten. Hier kann desweiteren
der Brechungsindex des umgebenden Mediums beru¨cksichtigt werden, allerdings nur unter der
Voraussetzung, dass es sich dabei um einen reellen Wert handelt. Da das fu¨r diese Arbeit ver-
wendete Programm in C/C++ geschrieben ist, musste dieser Algorithmus u¨bersetzt werden.
Um zu u¨berpru¨fen, dass beim Umschreiben auf C/C++ keine Fehler aufgetreten sind, wird
das Onlineprogramm MieCalc2 von Bernhard Michel herangezogen. Dieses berechnet auf der
Grundlage des gleichen Algorithmus die Absorptionseffizienz aus der Wellenla¨nge, der Teil-
chengro¨ße, dem Brechungsindex des umgebenden Mediums und den Werten des komplexen
Brechungsindexes des betrachteten Materials. Es wurde eine Vergleichsrechnung fu¨r die opti-
schen Daten von bei 400◦C hergestelltem Kohlenstoff (Ja¨ger et al., 1998) bei einer Teilchen-
gro¨ße von 1, 10, 100 und 1000 µm durchgefu¨hrt. Das Ergebnis der Rechnung mit beiden Pro-
grammen ist in Abbildung 3.1 zu sehen. Leider la¨sst sich beim MieCalc das Ergebnis nicht in
Form einer Datentabelle ausgeben, so dass ein Vergleich in einem einzigen Diagramm nicht
mo¨glich war. Dennoch ist eine gute ¨Ubereinstimmung der beiden Kurven zu erkennen. Die


















Abbildung 3.1: Absorptionseffizienz von Kohlenstoff (400◦C Herstellungstemperatur) bei
1, 10, 100 und 1000 µm Teilchengro¨ße, berechnet mit der C/C++– ¨Ubersetzung von BHMIE
(oben) und dem MieCalc (unten)
3.2 SpecCalc
Zur Berechnung der optischen Flu¨sse, wie es in Kapitel 2.2.3 beschrieben wurde, wurde das
Programm SpecCalc entwickelt3. Es ist, wie oben schon erwa¨hnt, in C/C++ geschrieben. Hier
werden fu¨r logarithmisch a¨quidistant verteilte Wellenla¨ngen im Bereich von [1 µm;1 cm] die
Integrationen u¨ber den Abstand, bzw. die Staub–Temperatur Tg und die Teilchengro¨ße nach
Gleichung (2.30) ausgefu¨hrt. Man erha¨lt fu¨r diese Wellenla¨ngen die Flu¨sse des Sterns, der Ringe
sowie die Summe von beidem.
Fu¨r den Aufbau der betrachteten Tru¨mmerscheiben kann gewa¨hlt werden zwischen einer einzel-
nen, zusammenha¨ngenden Scheibe oder einer Scheibe, die in mehrere Staubringe gegliedert ist.
Die Eigenschaften der einzelnen Ringe lassen sich getrennt angeben. Bei der Zusammensetzung
des Staubes ko¨nnen pro Ring mehrere chemische Komponenten gewa¨hlt werden.
3.2.1 Eingabeparameter des SpecCalc
Als Eingabedaten in der Input–Datei werden sowohl Parameter des Sterns, als auch der Staub-
ringe, in die die Tru¨mmerscheibe untergliedert ist, und des Staubes, sowie Angaben zur Berech-
nung beno¨tigt. Bei den Sternparametern handelt es sich um die Leuchtkraft L∗, die Entfernung
zum Beobachter D, den Namen der Datei, in der die Rohdaten fu¨r das Sternspektrum stehen
und den Namen der Datei, in die die endgu¨ltigen Spektraldaten geschrieben werden sollen. Als
Parameter der Ringe muss zuerst die Anzahl der betrachteten Ringe angegeben werden. Fu¨r je-
den Ring ist dann jeweils die Staubmasse Md, der halbe ¨Offnungswinkel des Rings in Grad, die
innere und a¨ußere Grenze des Rings rmin und rmax, der Exponent des radialabha¨ngigen Anteils
der Oberfla¨chenzahldichte ξ , die minimale und maximale Teilchengro¨ße smin und smax, sowie
der Exponent des s–abha¨ngigen Anteils der Oberfla¨chenzahldichte η anzugeben. Darauf folgt
3Der Quellcode ist im Anhang beigefu¨gt.
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====== Stern Parameter ================
lstar 8.0 --- Leuchtkraft in Sonnenleuchtkraeften
dist 3.2 --- Abstabd in pc
spec1 sternspektrum_in.spec --- Stern-Spektrum (Rohdaten)
spec2 sternspektrum_out.dat --- Stern-Spektrum (richtige Tabelle)
====== Scheibe Parameter ==============
anzahl 2 --- Anzahl der Ringe (jede Komponente wird als Ring gezaehlt)
mdisk 3.0e-3 --- Masse des 1. Rings in Erdmassen
winkel 5.0 --- halber Oeffnungswinkel des 1. Rings
rmin 5.0 --- in AU
rmax 80.0 --- in AU
xi 1.0 --- Slope er r-Abhaengigkeit
smin 1.0 --- in micrometer
smax 500.0 --- in micrometer
eta 3.5 --- Slope der s-Abhaengigkeit
komp 2 --- Anzahl der Komponenten im 2. Ring
wichtung 0.6 --- Wichtung der 1. Komponente
dichte 2.7 --- Dichte der 1. Komponente
daten komponente_1-1.dat --- Datei mit optischen Daten fuer 1. Komponente
lambdas 800 --- Anzahl der gegebenen Wellenlaengen in den optischen Daten
groessen 1000 --- Anzahl der gegebenen Groessen in den optischen Daten
wichtung 0.4 --- Wichtung der 2. Komponente
dichte 3.2 --- Dichte der 2. Komponente
daten komponente_1-2.dat --- Datei mit optischen Daten fuer 2. Komponente
lambdas 90 --- Anzahl der gegebenen Wellenlaengen in den optischen Daten
groessen 1000 --- Anzahl der gegebenen Groessen in den optischen Daten
mdisk 5.5e-3 --- Masse des 2. Rings in Erdmassen
winkel 3.5 --- halber Oeffnungswinkel des 2. Rings
rmin 200.0 --- in AU
rmax 1000.0 --- in AU
xi 1.3 --- Slope er r-Abhaengigkeit
smin 4.6 --- in micrometer
smax 1000.0 --- in micrometer
eta 3.5 --- Slope der s-Abhaengigkeit
komp 2 --- Anzahl der Komponenten im 2. Ring
wichtung 0.8 --- Wichtung der 1. Komponente
dichte 2.4 --- Dichte der 1. Komponente
daten komponente_2-1.dat --- Datei mit optischen Daten fuer 1. Komponente
lambdas 70 --- Anzahl der gegebenen Wellenlaengen in den optischen Daten
groessen 1000 --- Anzahl der gegebenen Groessen in den optischen Daten
wichtung 0.2 --- Wichtung der 2. Komponente
dichte 4.2 --- Dichte der 2. Komponente
daten komponente_2-2.dat --- Datei mit optischen Daten fuer 2. Komponente
lambdas 1015 --- Anzahl der gegebenen Wellenlaengen in den optischen Daten
groessen 1000 --- Anzahl der gegebenen Groessen in den optischen Daten
====== Integration Parameter ==========
int_l 100 --- Stuetzstellen fuer die lambda-Integration
int_r 800 --- Stuetzstellen fuer die r-Integration
int_s 50 --- Stuetzstellen fuer die s-Integration
pos_l 100 --- Anzahl der Wellenlaengen, an denen Fluss berechnet wird
====== Datei fuer Ausgabe =============
outp output.dat --- Name fuer die Ausgabedatei
Abbildung 3.2: Muster einer Input–Datei des SpecCalc fu¨r ein System mit zwei Ringen aus
jeweils zwei Komponenten
die Anzahl an chemischen Komponenten im jeweiligen Ring. Hierzu ist jeweils die Angabe des
Anteils an der Gesamtmasse einer Komponente, die Dichte ρd dieser Komponente, der Name
der Datei, in der die optischen Daten gespeichert sind, sowie die Anzahl an Wellenla¨ngen und
Gro¨ßen, fu¨r die diese Daten gegeben sind, notwendig. Bei den Angaben zur Berechnung han-
delt es sich um die Zahl der Stu¨tzstellen fu¨r die verschiedenen Integrationen, sowie die Zahl
der Wellenla¨ngen, an denen die Flu¨sse berechnet werden sollen. Zum Schluss muss noch der
Name der Datei angegeben werden, in die die Ergebnisse geschrieben werden. Ein Muster fu¨r
eine solche Input–Datei ist in Abbildung 3.2 zu sehen.
Im Folgenden soll der Aufbau der im SpecCalc verwendeten Dateien kurz erla¨utert werden. Das
Sternspektrum wird als Datensatz von Rohdaten4 eingefu¨gt. Als Header dienen zwei Zeilen. In
der ersten Zeile sind die Effektivtemperatur, der logg–Wert und die Metallizita¨t angegeben, in
der zweiten Zeile die Anzahl der Wellenla¨ngen. Darauf folgen im ersten Block alle verwen-
deten Wellenla¨ngen in A˚, im zweiten die nach Hauschildt berechneten Spektraldaten und im
dritten Block die zugeho¨rigen Werte eines Schwarzen Ko¨rpers. Die Flu¨sse haben die Einheit
4Dieser ist fu¨r verschiedene Sterntypen im Internet unter http://www.hs.uni-hamburg.de/EN/For
/ThA/phoenix/index.html herunterzuladen
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9800 3.50000 0.00000 Teff, logg, [M/H]
27391 number of wavelength points
1.000000000000000e+02 1.100000000000000e+02 1.200000000000000e+02 1.300000000000000e+02
1.400000000000000e+02 1.500000000000000e+02 1.600000000000000e+02 1.700000000000000e+02
...
0.00000e+00 0.00000e+00 0.00000e+00 0.00000e+00 1.40130e-45 1.45161e-41
3.83565e-38 4.00719e-35 1.94912e-32 5.05636e-30 6.96366e-28 6.46901e-26
...
6.45662e-39 2.51192e-33 1.09902e-28 9.01579e-25 1.98611e-21 1.52758e-18
5.02348e-16 8.18473e-14 7.46456e-12 4.16777e-10 1.53640e-08 3.96921e-07
...
Abbildung 3.3: Muster einer Datei mit den Spektraldaten des Sterns
erg/s cm2 cm. Dies ist schematisch in Abbildung 3.3 zu sehen. Das modifizierte Spektrum hat
dann die Form einer Tabelle mit vier Spalten. In der ersten steht die Wellenla¨nge in A˚, in der
zweiten das Sternspektrum, in der dritten das Planck–Spektrum und in der vierten Spalte eine
selbst berechnete Planck–Kurve. Die Flu¨sse haben dabei die Eineit erg/s cm2 Hz.
Bei den Dateien fu¨r die optischen Daten handelt es sich um einfache Tabellen aus drei Spal-
ten. Zuerst ist die Wellenla¨nge in µm angegeben. Darauf folgen der Real– und Imagina¨rteil
des Brechungsindexes. An dieser Stelle ist darauf zu achten, dass die Werte nach ansteigender
Wellenla¨nge sortiert sind. Absteigend sortierte Dateien mu¨ssen vor dem Gebrauch umsortiert
werden. Da der Wellenla¨ngenbereich der optischen Daten zu langen Wellenla¨ngen hin sehr be-
schra¨nkt ist, wurden die optischen Daten extrapoliert. Dazu wurde mit den letzten Datenpunkten
eine lineare Regression in den Logarithmen der Wellenla¨nge und der Brechungsindizes durch-
gefu¨hrt und damit 20 weitere Werte fu¨r n und κ bis λ = 50 cm berechnet.
Um die Rechenzeit zu verku¨rzen, wurden die Mie–Berechnungen, die besonders bei großen
Teilchen sehr zeitaufwendig sind, aus dem SpecCalc ausgelagert. Anstelle dessen werden Ta-
bellen verwendet, die die Absorptionseffizienen fu¨r einige Teilchengro¨ßen bei den gegebenen
Wellenla¨ngen enthalten. Diese Tabellen mu¨ssen vor den eigentlichen Berechnungen aus den
optischen Daten erstellt werden. Das hat den Vorteil, dass diese Daten nach Beendigung eines
Laufes des SpecCalc nicht verloren gehen, sondern immer wieder verwendet werden ko¨nnen,
wenn das entsprechende Staubmaterial in einem Scheibenmodell auftritt.
3.2.2 Arbeitsweise des SpecCalc
Direkt nach dem Programmaufruf wird nach dem Namen der Input–Datei gefragt. Nach dem
Einlesen werden die Spektraldaten des Sterns ausgelesen, bearbeitet und zwischengespeichert.
Alle wichtigen Parameter werden sowohl auf den Bildschirm, als auch als Header der Output–
Datei ausgegeben. Danach werden die Flu¨sse der einzelnen Komponenten der Ringe nach Glei-
chung (2.30) berechnet und zu den Gesamtflu¨ssen der Ringe und hinterher zum Gesamtfluss des
Systems addiert. Zwischenergebnisse werden direkt auf dem Bildschirm ausgegeben, die End-
ergebnisse am Schluss eines Programmlaufs in die Output–Datei geschrieben. Diese entha¨lt
dann neben dem Header eine Tabelle, die in der ersten Spalte die Wellenla¨ngen in µm, in der
letzten Spalte den Gesamtfluss und in den Spalten dazwischen die Flu¨sse der einzelnen Rin-
ge bei den entsprechenden Wellenla¨ngen entha¨lt. Die Flu¨sse sind alle in mJy angegeben. Im
Header werden noch einmal die Input-Parameter aufgelistet, sowie die mittlere, normale und
vertikale, geometrische optische Dicke der einzelnen Ringe und am Ende des gesamten Rings
angegeben.
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Die Berechnung der Flu¨sse der Komponenten eines Rings geschieht jeweils durch den Aufruf
der Integration u¨ber die Teilchengro¨ße. Hier werden zuerst die Absorptionseffizienzen ausge-
lesen und in einem Array zwischengespeichert. Fu¨r jeden s–Integrationsschritt wird eine volle
Integration u¨ber die Staubtemperatur durchgefu¨hrt. Ein Bisektionsverfahren liefert die Integra-
tionsgrenzen aus den gegebenen Ringgrenzen rmin und rmax. Sowohl fu¨r diese Integrationen,
als auch fu¨r die Integration u¨ber die Wellenla¨nge zur Bestimmung des Abstandes nach Glei-
chung (2.29) wurde ein Trapezverfahren implementiert. Die Anzahl der jeweiligen Stu¨tzstellen
wird in der Input–Datei festgelegt. Bei der Temperaturintegration sind diese a¨quidistant, bei den
anderen beiden Integrationen logarithmisch a¨quidistant verteilt.
Bei der Auswahl der Sternspektren5 ist neben der Temperatur auch noch der logg–Wert, sowie
die Metallizita¨t gefragt. Soweit Informationen zu den letzten beiden Parametern fu¨r die behan-
delten Systeme vorhanden waren, wurden sie bei der Auswahl der Spektren beru¨cksichtigt. War
dies nicht der Fall, so wurden einfach Datensa¨tze mit der Metallizita¨t [M/H] = 0,0 und einem
niedrigen logg–Wert verwendet. Diese Sterneigenschaften haben allerdings lediglich einen Ein-
fluss auf die speziellen Features im Spektrum, das Kontinuum bleibt weitesgehend identisch. Da
es die Kontinuumsstrahlung ist, die den Großteil der von den Teilchen absorbierten Leuchtkraft
stellt, ist dieser Einfluss vernachla¨ssigbar.
Zur Bestimmung der Absorptionseffizienzen wurde zu jedem gesuchten Paar aus Teilchengro¨ße
und Wellenla¨nge aus den na¨chstgelegenen drei Datenpunkten der Absoprtionseffizienzdatei eine
Ebene gelegt und der Funktionswert der Ebene bei dem gesuchten Paar berechnet.











3.3 Debris Disk Radiative Transfer Simulator
Bei dem Debris Disk Radiative Transfer Simulator6 (DDS) von Sebastian Wolf (Wolf & Hillen-
brand, 2005) handelt es sich um ein Internetprogramm zur Berechnung von optischen Flu¨ssen
einzelner, zirkumstellarer Tru¨mmerscheiben. Es soll im weiteren Verlauf zur ¨Uberpru¨fung der
mit dem SpecCalc erhaltenen Ergebnisse dienen.
Da der DDS neben dem reemittierten Licht auch das gestreute Licht berechnen kann, ist die kor-
rekte Wahl des halben ¨Offnungswinkels von gro¨ßerer Bedeutung als beim SpecCalc, der diesen
Wert lediglich zur Berechnung der optischen Dicke verwendet. Auf den Fluss des thermischen
Lichts des Rings hat der ¨Offnungswinkel allerdings keinen Einfluss. Im Unterschied zum Spec-
Calc arbeitet der DDS nicht mit der Oberfla¨chenzahldichte, sondern mit der Zahldichte. Die
Umrechnung auf den entsprechenden Exponenten lautet dann einfach nach den Gleichungen
5http://www.hs.uni-hamburg.de/EN/For/ThA/phoenix/index.html
6http://aida28.mpia-hd.mpg.de/ swolf/dds/ (Erla¨uterungen zu dem Programm sind in Wolf
& Hillenbrand (2005) zu finden)
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(2.2) und (2.4)
ξ ′ = ξ +1. (3.2)
Desweiteren mu¨ssen die Dateien mit den Brechungsindizes fu¨r die verschiedenen Wellenla¨ngen
ein wenig umgeschrieben werden. So muss in den ersten Zeilen vor den eigentlichen optischen
Daten der Name des betrachteten Materials, die spezifische Dichte der Staubteilchen, die Sub-
limationstemperatur der Staubteilchen und die Anzahl an Wellenla¨ngen, fu¨r die optische Daten
vorhanden sind, angegeben werden. Da bei den Vergleichen der Einfachheit halber der Stern
immer als ein Schwarzer Ko¨rper angenommen wurde, ist die Angabe von Spektraldaten nicht
no¨tig, allerdings wird die Angabe der Temperatur des Sterns verlangt.
Kapitel 4
Systeme um sonnena¨hnliche Sterne
Das Leben ist wert, gelebt zu werden, sagt die Kunst, die scho¨nste Verfu¨hrerin; das
Leben ist wert, erkannt zu werden, sagt die Wissenschaft.
FRIEDRICH NIETZSCHE
Wie schon in Kapitel 1 beschrieben sind Tru¨mmerscheiben ¨Uberreste der Stern– und Planeten-
entstehung. Ein besonderes Interesse besteht natu¨rlich darin, die Entstehung und Entwicklung
des eigenen Sonnensystems zu verstehen. Daher soll am Anfang ein junges, sonnena¨hnliches
System betrachtet werden. Zuvor jedoch wird die thermische Strahlung des Staubes im heutigen
Sonnensystem abgescha¨tzt.
4.1 Sonnensystem
4.1.1 Staub im Sonnensystem
Das Auftreten von Staub im Sonnensystem ist auf zwei Bereiche konzentriert, den interpla-
netaren Staub und den transneptunischen Staub. Der erste Bereich ist die Zodiakalwolke, der
zweite die vermutete (sie konnte bis jetzt noch nicht direkt beobachtet werden) Staubscheibe
des Kuiper–Gu¨rtel. Beide Staubsysteme sind optisch sehr du¨nn. So la¨sst sich entlang der Erd-
bahn eine optische Dicke von τ = 10−7−10−6 (Leinert & Gru¨n, 1990) beobachten und fu¨r den
Kuiper–Gu¨rtel konnte τ = 3 · 10−7 − 5 · 10−6 (Stern, 1996) bestimmt werden. Als Folge der
geringen optischen Dicke u¨bertreffen die Kollisionszeitskalen die des Poynting–Robertson–
Effekts erst ab etwa einer Teilchengro¨ße von 100 µm (Leinert et al., 1983; Leinert & Gru¨n,
1990). Damit ist die Dynamik der hauptsa¨chlich fu¨r die Strahlung verantwortlichen Teilchen
durch den Poynting–Robertson–Effekt dominiert, die Entwicklung ihrer Quellen ist hingegen
durch Kollisionen bestimmt.
Ru¨ckschlu¨sse u¨ber den Aufbau der Zodiakalwolke konnten aus Messungen des am Staub ge-
streuten Sonnenlichts, dem Zodiakallicht, gezogen werden. Mit den Ergebnissen der Pioneer
10/11– und Helios 1/2–Beobachtungen leiteten Leinert et al. (1983) eine Ausdehnung der Zo-
diakalwolke von 0,1 bis 3,3 AU ab. Die radiale Verteilung folgt einem Potenzgesetz der Form
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n ∝ r−1,3. Diese Abha¨ngigkeit liegt sehr nahe an der fu¨r PR–dominierte Scheiben vorherge-
sagten. Die Annahme einer PR–dominierten Dynamik scheint also zumindest fu¨r den inne-
ren Teil des Sonnensystems gerechtfertigt. Fu¨r gro¨ßere Absta¨nde ko¨nnen Streulichtmessungen
nicht mehr angewendet werden, da hier das Zodiakallicht gegenu¨ber dem Sternhintergrund zu
vernachla¨ssigen ist.
Fu¨r die Strahlung verantwortlich sind hauptsa¨chlich Teilchen im Bereich von 10 bis 100 µm
(Gru¨n et al., 1985). Teilchen von weniger als 1 µm Radius haben lediglich einen Anteil von 2%
an der Gesamtstrahlung der Zodiakalwolke. Fu¨r diesen Bereich der Teilchengro¨ße konnte ein
Verlauf von N ∝ s−2 gemessen werden.
Neuere Untersuchungen im Infrarot mit IRAS und COBE haben kompliziertere Strukturen in
der Zodiakalwolke aufgedeckt (Fixsen & Dwek, 2002, und darin enthaltene Referenzen), auf
die hier allerdings nicht weiter eingegangen werden soll.
1949 bzw. 1951 sagten K. Edgeworth und G. Kuiper die Existenz eines Kometen– und
Tru¨mmergu¨rtels jenseits der Neptunbahn, den nach ihnen benannten (Edgeworth–)Kuiper–
Gu¨rtel, vorher. Erst Jewitt & Luu (1993) gelang es mit der Entdeckung von 1992QB1 das ers-
te Kuiper–Gu¨rtel–Objekt zu beobachten. Diese und die darauf folgenden Entdeckungen sind
Ko¨rper von bis zu einigen tausend km Durchmesser. Es handelt sich hierbei also lediglich um
die potentiellen Quellen des Staubes.
Im Gegensatz zu der Zodiakalwolke la¨sst sich der Staub des Kuiper–Gu¨rtels nicht u¨ber das
Streulicht beobachten, da dieses zum einen vom Zodiakallicht zum anderen vom Licht der Hin-
tergrundsterne u¨berstrahlt wird. Somit ist u¨ber die Verteilung des Staubes im a¨ußeren Sonnen-
system auch nur recht wenig bekannt. Lediglich nach Abscha¨tzungen zur oberen Massengrenze
des Staubes – es kann ja ho¨chstens so viel Staub vorhanden sein, dass er gerade nicht durch exis-
tierende Instrumente detektiert wird – konnten dynamische Untersuchungen bezu¨glich der Ent-
wicklung des Staubes innerhalb der bekannten Verteilung der Kuiper–Gu¨rtel–Objekte durch-
gefu¨hrt werden (Backman et al., 1995; Stern, 1996). Trotz dieser Bemu¨hungen konnten noch
keine genauen Angaben u¨ber die Staubverteilung gemacht werden.
Wa¨hrend der Staub des Kuiper–Gu¨rtels durch Kollisionen zwischen den großen Kuiper–Gu¨rtel–
Objekten erzeugt wird, gibt es drei Mechanismen, die fu¨r das Auftreten der Zodiakalwolke ver-
antwortlich sind. Zum einen wandert ein Teil des im Kuiper–Gu¨rtel produzierten Staubes (bis
zu 20 %), angetrieben durch den Poynting–Robertson–Effekt und den Sonnenwind, ins innere
des Sonnensystems (Liou et al., 1996). Zum anderen wird ein Großteil des Staubes in Kollisio-
nen zwischen Asteroiden und den danach folgenden Kollisionskaskaden innerhalb des Asteroi-
dengu¨rtels freigesetzt (Mann et al., 1996). Desweiteren ko¨nnen, abha¨ngig von den speziellen
Bahnparametern, kurzperiodische Kometen durch den langsamen Verlust ihres Komamateri-
als in Sonnenna¨he einen großen Anteil am Staub der Zodiakalwolke haben (Cremonese et al.,
1997).
Abscha¨tzungen zu der Staubmasse der Zodiakalwolke sind bei Fixsen & Dwek (2002, und
darin enthaltene Referenzen) zu finden. Hier wird ein Wert von (1−10) ·10−9 M⊕ angegeben.
Fu¨r den Kuiper–Gu¨rtel finden Backman et al. (1995) eine Masse des strahlenden Staubes von
1 · 10−5 M⊕. Bei Beru¨cksichtigung des gesamten Gro¨ßenbereichs bis hin zu vielen km, ergibt
sich eine Obergrenze der Gesamtmasse von 1 M⊕.
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4.1.2 Berechnung der SED
Auf der Grundlage der oben genannten Eigenschaften der Zodiakalwolke und des Kuiper–
Gu¨rtels soll mit dem SpecCalc die SED berechnet werden, die man vom Sonnensystem in einer
Entfernung von 30 pc beobachten wu¨rde. Aufgrund der recht geringen Staubmassen in beiden
Staubsystemen wurden die Abscha¨tzungen noch einmal mit einem Faktor 30 multipliziert, um
in den Rechnungen einen spu¨rbaren Einfluss der Scheiben im Gesamtfluss zu erreichen. Bei
der Zodiakalwolke wurde dabei die optimistischste Abscha¨tzung mit 1 ·10−8 M⊕ gewa¨hlt. Der
innere Radius der Zodiakalwolke wurde auf den Sublimationsabstand gesetzt. Die Ringgrenzen
des Kuiper–Gu¨rtels wurden ein wenig nach innen verschoben. Als unterste Grenze der Teil-
chengro¨ße diente der Blow–out–Radius.
Neben diesen hauptsa¨chlich durch den PR–Effekt hervorgerufenen Parametern, sollen weitere
Rechnungen mit einem Parametersatz durchgefu¨hrt werden, der ein potentielles, durch Kollisio-
nen bestimmtes Analogon zum Sonnensystem beschreibt. Dazu werden die in Kapitel 2.4.4 ge-
nannten Abha¨ngigkeiten der Oberfla¨chenzahldichte verwendet. Des Weiteren werden die Ring-
grenzen im Vergleich zum PR–dominierten Fall etwas nach außen verlagert in den Bereich, in
dem die Kollisionen als Quellen des Staubes stattfinden. Alle Parameter sind noch einmal in
Tabelle 4.1 zusammengefasst.
Parameter Zodiakalwolke Kuiper–Gu¨rtel
Kollisionen PR–Effekt Kollisionen PR–Effekt
Md[M⊕] 3,0 ·10−7 3,0 ·10−7 3,0 ·10−4 3,0 ·10−4
rmin[AU] 2,0 0 04 30,0 10,0
rmax[AU] 4,0 3,0 50,0 40,0
ξ 1,5 0,3 1,5 0,3
smin[µm] 0,5 0,5 0,5 0,5
smax[µm] 100,0 100,0 100,0 100,0
η 3,5 2,0 3,5 2,0
Tabelle 4.1: Parameter der betrachteten Systeme
Die Motivation auch potentielle kollisionsdominierte Staubsysteme um die Sonne zu berechnen,
besteht darin einen Eindruck zu bekommen, was fu¨r ein Spektrum von analogen Systemen zu
erwarten wa¨re. Wie schon erwa¨hnt ist die dynamische Dominanz in Tru¨mmerscheiben durch die
optische Dicke bestimmt. Da diese ebenfalls wie die Sta¨rke der Strahlung, direkt proportional
zu der Gesamtmasse des Systems ist, ist aufgrund der einfacheren Detektierbarkeit zu erwarten
mehr Systeme mit einer ho¨heren optischen Dicke zu beobachten (Wyatt, 2005). Kollisionen
sollten also einen Großteil der beobachteten Scheiben dominieren.
In allen Rechnungen wurde Astrosilikat (Draine & Lee, 1984; Draine, 1985; Laor & Draine,
1993) mit einer Dichte von ρ = 2,7 g/cm3 als Staubmaterial verwendet. Der ¨Offnungswinkel
wurde immer als 20◦ angenommen. Abbildung 4.1 zeigt die mit dem SpecCalc berechneten
SEDs.
Auf den ersten Blick ist zu erkennen, dass die Zodiakalwolke weder im PR– noch im kolli-
sionsdominierten Fall detektiert werden kann. Schon mit dem 30fachen der optimistischsten




















Abbildung 4.1: Berechnete SEDs der Zodiakalwolke und des Kuiper–Gu¨rtels. Die verwendeten
Massen entsprechen dem 30fachen der tatsa¨chlich beobachteten Massen.
Massenabscha¨tzung liegt der Gesamtfluss kaum u¨ber dem erwarteten Sternspektrum. Zumin-
dest mit den heutigen Instrumenten und den bestehenden Unsicherheiten bei der Extrapolation
der Sternspektren im Infrarot wa¨re ein Exzess dieser Art nicht erkennbar.
Vielversprechender sieht es da beim Kuiper–Gu¨rtel aus. Der in Abbildung 4.1 zu sehende Ex-
zess ist in beiden Fa¨llen deutlich zu erkennen. Beru¨cksichtigt man nun noch die hochskalierte
Masse, so kann man fu¨r den Kuiper–Gu¨rtel einen Exzess erwarten, wie er bei der Zodiakalwol-
ke mit hochskalierter Masse zu sehen ist. Gera¨te wie IRAS, ISO oder Spitzer wa¨ren in der Lage,
dies zu messen (siehe Kapitel 4.2).
Ein klarer Unterschied ist in Abbildung 4.1 zwischen PR–dominierten und kollisionsdominier-
ten Scheiben zu sehen. Bei Letzteren ist der Exzess stark zu kleineren Wellenla¨ngen hin ver-
schoben. Da Detektoren bei ku¨rzeren Wellenla¨ngen wesentlich empfindlicher sind als bei lan-
gen, wird somit die Beobachtung von kollisionsdominierten Systemen zusa¨tzlich (neben den
typischerweise ho¨heren Massen) begu¨nstigt.
Die Verschiebung des Exzesses ist eine Konsequenz der steileren Abfa¨lle der Oberfla¨chen-
zahldichte in der Teilchengro¨ße und im Abstand. Zum einen sind damit vergleichsweise mehr
kleine Teilchen in der Scheibe vorhanden, die entsprechend bei kleineren Wellenla¨ngen ef-
fektiv ausstrahlen. Zum anderen ist der Staub sta¨rker in Sonnenna¨he konzentriert, so dass die
durchschnittliche Staubtemperatur angehoben wird. Dadurch wird die Strahlungscharakteris-
tik zu ku¨rzeren Wellenla¨ngen verschoben. In den hier speziell betrachteten Beispielen du¨rfte
allerdings der Hauptteil der Verschiebung auf die steilere Teilchengro¨ßeabha¨ngigkeit zuru¨ck-
zufu¨hren sein, da die Ringbegrenzungen bei den Kollisionsmodellen weiter außen angesetzt
wurden als bei den PR–Modellen, was der steileren Radialabha¨ngigkeit entgegenwirkt.















































Abbildung 4.2: Vergleich der Rechnungen mit dem SpecCalc und dem DDS (unten) zusammen
mit den Absorptionseffizienzen von Astrosilikat (oben)
4.1.3 ¨Uberpru¨fung der Ergebnisse
Bevor weitere Systeme untersucht werden, sollen die bis jetzt mit dem SpecCalc gewonnenen
Ergebnisse noch einmal u¨berpru¨ft werden. Dazu wird ein Vergleich mit dem DDS vorgenom-
men. Es wurden noch einmal die SEDs fu¨r die oben vorgestellten Staubstrukturen im Sonnen-
system mit beiden Programmen berechnet. Diesmal wurde allerdings der Einfachheit halber ein
Schwarzko¨rperspektrum fu¨r die Sonne angenommen. Zum besseren Vergleich wurden die er-
haltenen Spektraldaten voneinander abgezogen und durch die mit dem SpecCalc berechneten
Flu¨sse dividiert. An dieser Stelle muss darauf hingewiesen werden, dass hier nur die Flu¨sse
der Ringe, nicht aber die Gesamtflu¨sse verglichen wurden. Wu¨rde man die Gesamtflu¨sse zum
Vergleich heran ziehen, so wa¨re der relevante Spektralbereich kleiner, da man bei kleinen Wel-
lenla¨ngen, in denen die Strahlung der Scheibe noch weit schwa¨cher ist als die des Sterns, le-
diglich die Schwarzko¨rperkurven miteinander vergleichen ko¨nnte. Diese sollten aber sowieso
identisch sein.
Der Vergleich ist in Abbildung 4.2 (unten) zu sehen. Es ist zu erkennen, dass die Abweichungen
bei kleinen Wellenla¨ngen weitesgehend recht klein sind. Im Bereich des maximalen Exzesses
werden sie minimal. Erst bei gro¨ßeren Wellenla¨ngen steigen die Unterschiede wieder stark an.
Die Ursache hierfu¨r wird deutlich, wenn man die Differenzen mit dem spektralen Verlauf der
Absorptionseffizienzen von Astrosilikat in Abbildung 4.2 (oben) vergleicht. Bei hohen Wel-
lenla¨ngen und mittelgroßen Teilchen (100 µm) kommt es zu starken Schwankungen in der Ab-
sorptionseffizienz. Diese Schwankungen finden sich auch in den Rechnungen des DDS wieder,
im Gegensatz zu denen des SpecCalc.
Als Ursache der Abweichungen in den beiden Rechnungen kommen drei Mo¨glichkeiten in Fra-
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ge. Die erste ist, dass im DDS die gro¨ßten, auftretenden Teilchen, bei denen die Schwankungen
ja auftreten, im Gegensatz zum SpecCalc einen gro¨ßeren Einfluss haben. Dies ist nur mo¨glich,
indem ihre Anzahl ho¨her ist. Das wu¨rde bedeuten, dass die Eingabeparameter der Gro¨ßen-
verteilung im DDS nicht denen des SpecCalc entsprechen, obwohl sie doch als die gleichen
beschrieben sind. Die andere Mo¨glichkeit lautet, dass der SpecCalc die Absorptionseffizien-
zen gro¨ber mittelt als es der DDS tut und damit die Schwankungen im Endergebnis nicht mehr
zu sehen sind. Als letzte Erkla¨rungsmo¨glichkeit steht noch offen, dass in beiden Programmen
leicht unterschiedliche Absorptionseffizienzen benutzt werden. Der Anlass zu dieser Vermu-
tung leitet sich von dem Umstand ab, dass der DDS einen anderen Berechnungs–Algorithmus
fu¨r die Mie–Berechnungen verwendet.
Letztendlich muss man festhalten, dass es zwar Unterschiede in den mit dem SpecCalc und
DDS berechneten SEDs gibt, diese aber insgesamt doch recht gering sind verglichen mit den zu
erwartenden Fehlern der Beobachtungen. Insbesondere die Schwankungen bei gro¨ßeren Wel-
lenla¨ngen werden in beobachteten SEDs nicht zu sehen sein, da die Messwerte viel zu weit
auseinander liegen. Die Abweichungen bei kleinen Wellenla¨ngen sind komplett zu vernachla¨ssi-
gen, da hier die Strahlung des Sterns um einige Gro¨ßenordnungen sta¨rker ist als die Strahlung
der Scheibe. Fu¨r die geplanten Anwendungen zur Anpassung der theoretischen SEDs an Beob-
achtungen ist diese Genauigkeit auf jeden Fall ausreichend.
4.1.4 Variation der Parameter
Bevor in den folgenden Kapiteln durch die Anpassung des Spektrums an Beobachtungen Aus-
sagen u¨ber die Struktur der jeweiligen Systeme gezogen werden, soll zuerst noch der Einfluss
der verschiedenen Parameter auf die SED untersucht werden. Dazu wurden, ausgehend von den
Vorstellungen des PR–dominierten Kuiper–Gu¨rtels, die Parameter der radialen und der Teil-
chengro¨ße–Verteilung variiert. Das Ergebnis ist in Abbildung 4.3 zu sehen. Die Einflu¨sse der
verschiedenen Parameter sind wie folgt zu erkla¨ren:
rmin : Die Verschiebung der inneren Grenze des Rings nach außen bewirkt zum einen eine
Verschiebung der SED zu la¨ngeren Wellenla¨ngen, zum anderen ein generelles Absinken
der Flu¨sse. Die Ursache liegt darin, dass mit steigendem rmin die Durchschnittstemperatur
der Teilchen sinkt. Dieses Verhalten entspricht dem einer Planck–Kurve bei sinkenden
Temperaturen.
rmax : Analog befinden sich bei der Erho¨hung der a¨ußeren Ringgrenze mehr Teilchen in einer
gro¨ßeren Entfernung von der Sonne, was die Durchschnittstemperatur erniedrigt. Somit
sinkt auch hier die SED und ist zu la¨ngeren Wellenla¨ngen verschoben.
ξ : Die Erho¨hung des Exponenten ξ bedeutet, dass sich mehr Teilchen in Sonnenna¨he aufhal-
ten und damit die Durchschnittstemperatur anheben. Im Fall des Kuiper–Gu¨rtels ist der
Einfluss allerdings recht gering und es lassen sich nur minimale ¨Anderungen der SED
sehen.
smin : Eine Vera¨nderung der unteren Grenze der Teilchengro¨ße wirkt sich nur schwach auf die
SED aus. Die Kurven fu¨r 0,5 und 5 µm unterscheiden sich fast gar nicht. Dies besta¨tigt











































































































Abbildung 4.3: Variation der Systemparameter ausgehend von einem PR–dominierten Kuiper–
Gu¨rtel
die Aussage, dass der Hauptteil der Strahlung von Teilchen zwischen 10 und 100 µm ver-
ursacht wird. Bei weiterer Erho¨hung von smin fallen die Flu¨sse bei kurzen Wellenla¨ngen
ab und steigen bei langen Wellenla¨ngen an. Dies liegt an der Strahlungscharakteristik der
Teilchen, die sich mit steigender Teilchengro¨ße immer mehr zu la¨ngeren Wellenla¨ngen
verschiebt.
smax : Eine Erho¨hung der oberen Grenze des Teilchengro¨ßeintervalls bewirkt eine Verringerung
an kleinen Teilchen, die die Strahlung bei kurzen Wellenla¨ngen verursachen ko¨nnten.
η : In gleicher Weise la¨sst sich der Einfluss des Exponenten η erkla¨ren. Mit dessen Erho¨hung
wird die Anzahl an großen Teilchen vergro¨ßert und die Menge an kleinen Teilchen ver-
ringert, so dass sich entsprechend die SED zu la¨ngeren Wellenla¨ngen hin verlagert.
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4.2 HD 72905
Nachdem nun fu¨r das Sonnensystem berechnet wurde, wie es aus einiger Entfernung zu be-
obachten wa¨re und der Einfluss der verschiedenen Parameter auf die resultierende SED be-
kannt ist, wird im Anschluss ein sonnena¨hnliches, aber ju¨ngeres System betrachtet, welches
tatsa¨chlich beobachtet wurde. Hier sollen dann umgekehrt aus beobachteten Spektraldaten Aus-
sagen u¨ber den Aufbau des Systems getroffen werden.
Die Motivation zur Auswahl von HD 72905 bestand zum einen darin, dass, wie spa¨ter genau-
er beschrieben wird, sich mo¨glicherweise ¨Ahnlichkeiten zum Late Heavy Bombardmend im
Sonnensystem feststellen lassen. Diese dynamisch interessante und fu¨r die Entwicklung des
Erde–Mond–Systems sehr bedeutende Phase macht das System HD 72905 sehr attraktiv. Der
zweite, eher pragmatische Grund liegt in der Anzahl der verfu¨gbaren Beobachtungsdaten. Im
Fall von HD 72905 waren Messwerte u¨ber den gesamten Bereich des Exzesses vorhanden, so
dass die Form der SED gut bestimmt war. Bei vielen anderen Systemen mit bekannten Exzessen
gibt es lediglich verla¨ssliche Messungen bei ein oder zwei Wellenla¨ngen, was zwar auf die Exis-
tenz eines IR–Exzesses, nicht aber auf dessen Form – und damit auf mo¨gliche Strukturen der
Scheibe – schließen la¨sst. Diese Systeme sind also fu¨r die Anpassung der SED wenig geeignet.
4.2.1 Beschreibung von HD 72905
Bei HD 72905 handelt es sich um einen G1,5V–Stern in einer Entfernung von 14,27 pc (Luck
& Heiter, 2005). Bei einer Temperatur von 6 025 K (Luck & Heiter, 2005) betra¨gt seine bo-
lometrische Helligkeit Mbol = 4,73mag (Fuhrmann, 2004), was einer Leuchtkraft von 1,01 L⊙
entspricht. Der Sternradius R∗ = 0,946±0,014 R⊙, die Metallizita¨t [Fe/H] =−0,03±0,06 so-
wie die Oberfla¨chengravitation logg = 4,46± 0,08 konnten von Gaidos & Gonzales (2002)
abgescha¨tzt werden. HD 72905 ist Mitglied der Ursa Major–Gruppe. Auf Grund dieser Zu-
geho¨rigkeit la¨sst sich ein Alter des Sterns von 500±100 Myr ableiten (King et al., 2003).
Der Stern HD 72905 zeigt keine besonderen Auffa¨lligkeiten, wie eine u¨berdurchschnittliche
Metallizita¨t oder hohe Eigenrotation. Auch wurden bis jetzt keine Planeten entdeckt. Dennoch
konnten sowohl mit IRAS und ISO (Spangler et al., 2001), Spitzer (Bryden et al., 2006; Beich-
man et al., 2006), SCUBA (Bryden et al., 2006) und OVRO (Carpenter et al., 2005) Exzesse
im Infraroten gemessen werden. Bereits Beichman et al. (2006) untersuchten auf der Grund-
lage eines in Abbildung 4.4 zu sehenden IRS–Spektrums1, sowie mit MIPS–Photometriedaten
die mo¨gliche Struktur der Scheibe von HD 72905. Sie leiten daraus die Existenz eines inneren
Rings mit kleinen (0,25 µm) Teilchen bei hohen Temperaturen im Bereich von 0,03 (Subli-
mationsgreze) bis 0,43 AU ab. Dieser soll fu¨r die Strahlung um 8 µm verantwortlich sein. Ein
a¨ußerer Ring von 10,2 bis 15,9 AU, bestehend aus großen (10 µm) Staubteilchen, wird als Ur-
sache fu¨r die thermische Emission ab 14 µm gesehen. Durch die gro¨ßere Entfernung zum Stern
sind die Staubtemperaturen hier wesentlich niedriger.
Theoretisch behandelt wurde das System mit Hilfe des Modells von Wyatt et al. (2007). Dieses
beschreibt die Entwicklung von Tru¨mmerscheiben unter der Annahme eines Gleichgewichtszu-
1Leider sind die IRS–Spektren elektronisch nicht verfu¨gbar, so dass sie nicht fu¨r die Untersuchungen verwendet
werden konnten.
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Abbildung 4.4: IRS–Spektrum von HD 72905 aus Beichman et al. (2006); bei dem geplotteten
Sternspektrum handelt es sich um ein Kurucz Photospha¨renmodell
standes bezu¨glich Kollisionen innerhalb der Scheibe. Wegen der Ho¨he des beobachteten Exzes-
ses kommen sie zu dem Schluss, dass es sich bei der Staubscheibe im System von HD 72905 um
ein voru¨bergehendes System handeln muss und nicht durch eine gleichma¨ßige Staubproduktion
u¨ber das gesamte Alter des Sterns in einem Asteroidengu¨rtel erkla¨rt werden kann. Außerdem
halten sie es fu¨r sehr unwahrscheinlich, dass das einmalige Ereignis einer Kollision zwischen
großen Planetesimalen innerhalb eines Gu¨rtels aus Planetesimalen, der sich bis dahin entspre-
chend einer gleichma¨ßigen Kollisionskaskade entwickelt hat, fu¨r die hohen Staubmassen ver-
antwortlich ist. Als wahrscheinlichstes Szenario sehen sie mehrere Planetesimale, die auf Grund
einer gravitativen Sto¨rung (z.B. durch einen Planeten) aus einem a¨ußeren Gu¨rtel in das Innere
des Systems gestreut werden. Dort erzeugen sie dann den Staub entweder durch die Zerklei-
nerung in gegenseitigen Kollisionen oder durch Sublimation in der Na¨he des Perizenters. Mit
dieser Erkla¨rung bekra¨ftigen sie die These eines Doppelringsystems von Beichman et al. (2006).
Des Weiteren ist eine ¨Ahnlichkeit zum Kuiper–Gu¨rtel zu erkennen. Außerdem ero¨ffnet die Hy-
phothese eines solchen voru¨bergehenden Ereignisses eine mo¨gliche Analogie zum Late Heavy
Bombardmend im Sonnensystem. Auf Grund dieser Vergleichsmo¨glichkeit zum Sonnensystem
ist das System von HD 72905 sehr interessant fu¨r weitere Untersuchungen.
4.2.2 Anwendung des SpecCalc auf HD 72905
Im Unterschied zu den Anwendungen in Kapitel 4.1 ist nun bekannt, welche Form die SED ha-
ben soll. Gesucht sind die entsprechenden Parameter der Tru¨mmerscheibe. Um diese zu erhal-
ten, wurde die SED entsprechend den in Kapitel 4.2.1 vorgestellten Informationen des Systems
berechnet. Danach wurden die Parameter variiert, um die erhaltenen Kurven den Beobachtun-
































Abbildung 4.5: Angepasste SED fu¨r HD 72905
gen anzupassen. Aufgrund der sehr hohen Fehler und dem offensichtlichen Widerspruch zu Da-
ten bei ku¨rzeren Wellenla¨ngen wurden die Datenpunkte von OVRO und SCUBA hierbei nicht
beru¨cksichtigt. Ebenfalls wegen der Diskrepanzen der ISO–Daten mit den Beobachtungen von
IRAS und Spitzer wurden erstere vernachla¨ssigt. Im Anschluss an die Anpassung wurden noch




Das Ergebnis der Anpassung ist in Abbildung 4.5 zu sehen, die zugeho¨rigen Parameter sind
in Tabelle 4.2 aufgelistet. Die entsprechende mittlere, normale, geometrische optische Dicke
berechnet sich in diesem Fall zu τ ≈ 1,0 · 10−5. Im Unterschied zu den Untersuchungen von
Beichman et al. (2006) wurden nicht Ringe bestehend aus Teilchen einer einzigen Gro¨ße be-
trachtet, sondern es wurde gleich eine Gro¨ßenverteilung untersucht. Durch diesen Schritt be-
durfte es nicht mehr der Annahme eines Doppelrings, um die gemessenen Exzesse zu erkla¨ren.
Der innere Radius der Scheibe entspricht der Sublimationsgrenze, was eine physikalisch sinn-
volle Annahme ist, da keine weiteren Angaben u¨ber die Ringbegrenzungen bekannt sind. Der
a¨ußere Radius ist, verglichen mit der gesamten Ausdehnung des Staubes im Sonnensystem sehr
klein und wu¨rde eher zu der Zodiakalwolke passen. Dies gilt auch fu¨r die beno¨tigte Staub-
masse. Allerdings la¨sst sich die a¨ußere Grenze ohne starke Abweichungen von der Ausgangs-
anpassung mit entsprechenden ¨Anderungen im Exponenten ξ vergro¨ßern. So wu¨rde sich fu¨r
rmax = 1000 AU der Exponent auf ξ = 1,47 erho¨hen, was aus physikalischer Sicht immer noch
ein vernu¨nftiges Ergebnis wa¨re. Ebenfalls wu¨rde sich die Gesamtmasse auf Md = 1,0 · 10−6
erho¨hen. Dies ist ebenfalls in Abbildung 4.5 gezeigt.
¨Ahnliches wie bei den Ringgrenzen gilt auch bei den Begrenzungen der Teilchengro¨ße. So










Tabelle 4.2: Parameter der besten Anpassungen der SED von HD 72905 an die Beobachtungs-
daten
entspricht das gewa¨hlte smin etwa dem Blow–out–Radius, liegt vielleicht etwas darunter. Eine
geringe Erho¨hung dieses Wertes ist mo¨glich, wu¨rde allerdings auch einen Anstieg des Exponen-
ten η mit sich fu¨hren. So wird fu¨r smin = 0,8 µm ein Slope von η = 3,8 beno¨tigt. Auch der Wert
fu¨r smax ist sehr klein. Er la¨sst sich jedoch, wie in Abbildung 4.5 zu sehen, durch gleichzeitige
Vera¨nderung des Slopes auf smax = 1000 µm vergro¨ßern. Dazu wa¨re dann η = 3,73 zu setzen.
Desweiteren wu¨rde sich die Masse des Staubes verdoppeln. Auf Grund der ¨Ubereinstimmung
mit dem theoretischen Ergebnis einer Kollisionskaskade von ηcoll = 3,5 wird die Anpassung
aus Tabelle 4.2 bevorzugt.
Die Zusammensetzung des Staubes la¨sst sich im Fall von HD 72905 durch Berechnung der
SED nicht genauer bestimmen. Nimmt man beispielsweise Kohlenstoff (Ja¨ger et al., 1998) mit
einer Dichte von ρ = 1,435 g/cm3 hinzu, so la¨sst sich das Mischungsverha¨ltnis fast beliebig
variieren, ohne starke Vera¨nderungen zu erhalten. Diese sind dann durch kleine Anpassungen
der Slopes von Radial– und Teilchengro¨ßeabha¨ngigkeit leicht zu korrigieren.
Zusammenfassend kann man also sagen, dass u¨ber den Aufbau der Tru¨mmerscheibe von HD
72905 nur grobe Abscha¨tzungen getroffen werden ko¨nnen. Weder die Ausdehnung der Scheibe,
noch der Gro¨ßenbereich und die Zusammensetzung des Staubes lassen sich genau bestimmen.
Dennoch la¨sst sich aus den Untersuchungen schlussfolgern, dass der Staub in der Scheibe von
HD 72905 durch Kollisionen bestimmt zu sein scheint. Dafu¨r sprechen die Abha¨ngigkeiten der
Oberfla¨chenzahldichte vom Sternabstand und von der Teilchengro¨ße, die den Werten des kolli-
sionsdominierten Sonnensystems aus Kapitel 4.1 stark a¨hneln. Desweiteren la¨sst der hohe Wert
der optischen Dicke auf eine solche u¨bergeordnete Bedeutung der Kollisionen fu¨r das System
schließen. Da der Wert um mindestens eine Gro¨ßenordnung gro¨ßer ist als beim Sonnensystem,
sind die Kollisionszeitskalen um mindestens eine Gro¨ßenordnung ku¨rzer (die PR–Zeitskalen
bleiben in etwa gleich, da HD 72905 ungefa¨hr vom gleichen Spektraltyp ist). Ob diese Domi-
nanz tatsa¨chlich auf ein Ereignis wie dem Late Heavy Bombardmend zuru¨ckzufu¨hren ist, la¨sst
sich auf der Grundlage der hier durchgefu¨hrten Untersuchungen allerdings nicht sagen.
Kapitel 5
Multiplanetensysteme
The universe is full of magical things patiently waiting for our wits to grow sharper.
EDEN PHILLPOTTS
Im na¨chsten Schritt soll nun die ¨Ahnlichkeit zum Sonnensystem weiter verringert werden. Dazu
werden Systeme betrachtet, in denen bereits Planeten entdeckt worden sind. Diese unterschei-
den sich stark von den Planeten des Sonnensystems. Es sind Objekte, in ihrer Masse vergleich-
bar mit den Gasriesen Jupiter, Saturn und Neptun, die sich viel na¨her am Stern befinden als die
Riesenplaneten und sogar als die meisten terrestrischen Planeten im Sonnensystem. Die Bedeu-
tung der Untersuchung der Staubstrukturen in solchen Systemen liegt darin, dass sich so der
Einfluss der Planeten auf die Dynamik des Staubes bis zu einem gewissen Grad nachvollziehen
la¨sst und theoretische Modelle und Vorhersagen damit u¨berpru¨ft werden ko¨nnen.
5.1 HD 69830
5.1.1 Beschreibung von HD 69830
Bei HD 69830 (HR 3259, HIP 40693) handelt es sich um einen K0V–Stern in 12,6 pc Ent-
fernung mit einer Effektivtemperatur von 5385 ± 20 K, einer Masse von M∗ = 0,81 M⊙
(Sousa et al., 2006) und einer scheinbaren Helligkeit von 5.95mag. Seine Leuchtkraft betra¨gt
L∗ = 0,60±0,03 L⊙, sein Alter wird auf etwa 4−10 Gyr gescha¨tzt. Die Metallizita¨t liegt mit
[Fe/H] =−0,05±0,02 (Sousa et al., 2006) etwas unter der der Sonne. Im Jahr 2006 wurden um
den Stern HD 69830a drei neptuna¨hnliche Planeten gefunden (Lovis et al., 2006). Ihre Eigen-
schaften sind in Tabelle 5.1 aufgelistet.
Bereits 2005 wurde im Spektrum des Sterns ein Exzess entdeckt (Beichman et al., 2005). Ab-
bildung 5.1 zeigt die mit Spitzer gemessene spektrale Energieverteilung. Auffa¨llig an den mit
IRS und MIPS gemachten Aufnahmen ist, dass der Exzess auf kurze Wellenla¨ngen beschra¨nkt
ist und schon bei 70 µm keine dem Sternfluss u¨berlagerte thermische Emission des Staubes
beobachtet werden kann. Dies la¨sst auf thermische Emission von kleinen Teilchen (bis etwa
10 µm) in einer Entfernung von etwa 1 AU zum Stern schließen.
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Abbildung 5.1: IRS–Spektrum und MIPS–Messungen von HD 69830 aus Beichman et al.
(2005); bei dem geplotteten Sternspektrum handelt es sich um ein Kurucz Photospha¨renmo-
dell
Eigenschaften HD 69830b HD 69830c HD 69830d
Masse [M⊕] 10,2 11,8 18,1
große Halbachse [AU] 0,0785 0,186 0,63
Exzentrizita¨t 0,10±0,04 0,13±0,06 0,07±0,07
Umlaufperiode [d] 8,667±0,003 31,56±0,04 197±3
Tabelle 5.1: Eigenschaften der Planeten um HD 69830
Unter der Annahme von 0,25 µm großen Teilchen passten Beichman et al. (2005) ein berechne-
tes Spektrum dem beobachteten Spektrum an. In ihrem besten Fit erhielten sie eine Abha¨ngig-
keit vom Sternabstand mit ξ = 0,4, wobei rmax < 1 AU war. Damit konnten sie die Masse des
Staubes auf 4,6 · 10−9 M⊕ abscha¨tzen. Als Gesamtmasse des Rings erhielten sie 3 · 10−3 M⊕.
Dazu wurde das Ergebnis mit 0,25 µm großen Teilchen entsprechend einer Teilchenverteilung
∼ s−3,5 bis 10 km Radius extrapoliert. Diese hohe Menge an heißem Staub so nahe am Stern
macht das System von HD 69830 einzigartig unter allen bekannten Zwergsternsystemen mit
einem bekannten IR–Exzess.
Als Ursache des Staubes diskutieren Beichman et al. (2005) zwei Mo¨glichkeiten. Die eine Vari-
ante ist ein Superkomet mit einem etwa 1 000 km großen Radius und einer Zusammensetzung,
die mit der von Hale-Bopp vergleichbar ist, der sich auf einer geringexzentrischen Bahn in 0,5
AU Entfernung um den Stern bewegt. Dabei evaporiert der Komet, wobei allerdings nur kleine
Teilchen freigesetzt werden, da gro¨ßere Teilchen wegen ihrer Eigengravitation auf den Kome-
ten zuru¨ck stru¨rtzen. Damit wa¨re direkt das Fehlen von großen Teilchen und der schnelle Abfall
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Abbildung 5.2: Grobe Skizze der Stabilita¨tszonen (grau) im System von HD 69830
in der spektralen Energieverteilung von HD 69830 erkla¨rt. Die Lebensdauer des Superkometen
wa¨re dann durch die Evaporation auf etwa tevap = 2 Myr beschra¨nkt. Alternativ zur Evapora-
tion ko¨nnte der Komet auch auseinander gebrochen sein. Der dabei entstandene Schwarm von
105−106 Bruchstu¨cken von 10−25 km Gro¨ße wu¨rde wiederum durch gegenseitige Kollisionen
die hohe Anzahl an kleinen Teilchen produzieren.
Die zweite Mo¨glichkeit ist eine Tru¨mmerscheibe als ¨Uberrest des Sternbildungsprozesses. Die
Lebensdauer der Staubpartikel ist durch Kollisionen und den Poynting–Robertson–Effekt be-
stimmt. Fu¨r 25 µm Teilchengro¨ße ergibt sich tPR ≈ tcoll ≈ (0,5− 1) · 103 yr. Extrapoliert man
den damit erhaltenen Massenverlust, so ergibt sich, dass vor 2 Gyr die Tru¨mmerscheibe eine
Masse von > 10−2 M⊕ an 25 µm–Teilchen gehabt haben muss. Integriert bis zu 100 km großen
Teilchen entspricht das mehr als dem 500fachen der Masse des Asteroidengu¨rtels im Sonnen-
system.
Bevor allerdings genauere Untersuchungen zur Zusammensetzung und Struktur des Staubes un-
ter Beru¨cksichtigung der gefundenen Planeten durchgefu¨hrt wurden, stellten Lovis et al. (2006)
Berechnungen zur Stabilita¨t eines Asteroidengu¨rtels um HD 69830 an. Sie fanden, wie in Ab-
bildung 5.2 zu sehen, zwei Stabilita¨tszonen im Bereich von 0,3− 0,5 AU und außerhalb von
0,8 AU. Die zweite Zone passt damit sehr gut mit den ¨Uberlegungen von Beichman et al. (2005)
u¨berein.
Intensivere Untersuchungen zu den Eigenschaften des Staubes von HD 69830 wurden von Lisse
et al. (2007) durchgefu¨hrt. Dazu verwendeten sie wieder das Spitzer IRS–Spektrum im Bereich
von 7− 35 µm. In ihrer besten Anpassung ergab sich ein Slope der Teilchengro¨ßeverteilung
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von η = 3,9±0,2. Aufgrund der Sensitivita¨t des Messgera¨tes war die Anpassung auf Teilchen
kleiner 10 µm beschra¨nkt und wurde dann zur weiteren Untersuchung auf Teilchen bis 10 m
u¨bertragen. Der in der Anpassung erhaltene Ring war auf den Bereich 0,93−1,16 AU begrenzt.
Durch die Analyse der Features im Spektrum von HD 69830 konnten Aussagen u¨ber die Zu-
sammensetzung gewonnen werden. Danach besteht der Staub zu 80 % aus Mg-reichen Olivi-
nen, davon 25 % amorph, und zu 20 % aus kristallinen Pyroxenen. Eine genaue Auflistung
der gefundenen Komponenten ist bei Lisse et al. (2007) zu finden. Hierzu muss allerdings be-
merkt werden, dass gerade im Bereich amorpher Materialien die verfu¨gbaren optischen Daten
sehr ungenau sind. Der Mangel an Vergleichsdaten verhindert hier beispielsweise den Einfluss
der Struktur auf die optischen Eigenschaften zu untersuchen. Doch schon die Unterscheidung
zwischen amorphem und kristallinem Material ist schwierig. So werden die bei kleinen, kris-
tallinen Teilchen typischen Strukturen im Spektrum bei wachsender Teilchengro¨ße aufgewei-
tet und a¨hneln irgendwann den Strukturen von kleinen, amorphen Teilchen1. Daher erscheint
eine so genaue Untersuchung auf die Zusammensetzung des Staubes um HD 69830 als sehr
fragwu¨rdig. Desweiteren du¨rfte dies fu¨r die hier betrachtete Zielsetzung auch u¨berflu¨ssig sein.
Bei allen aufgeza¨hlten Materialien handelt es sich um Silikate. Es ist also zu erwarten, dass sich
die verschiedenen Stoffe in ihrer Kontinuumsstrahlung kaum unterscheiden. Fu¨r die eigenen
Berechnungen sollen daher lediglich die Daten fu¨r Astrosilikat verwendet werden.
5.1.2 Anwendung des SpecCalc auf HD 69830
¨Außere Stabilita¨tszone
Wie in Kapitel 4.2 wurden die Input–Parameter, ausgehend von dem in Kapitel 5.1.1 beschrie-
benen Modell, variiert, um den berechneten Fluss den Beobachtungen anzupassen. Bei diesen
handelt es sich zum einen um IRAS (12 und 25 µm)– und Spitzer–MIPS (23,7 und 70 µm) –
Daten, die Beichman et al. (2005) entnommen wurden. Hierbei wurden die IRAS–Flu¨sse bei 60
und 100 µm nicht beru¨cksichtigt, da die beiden Werte unphysikalisch hoch waren. Zum anderen
wurden Beobachtungen von Spitzer–IRAC bei 10,75 und 32 µm verwendet. Sie stammen von
Beichman et al. (2006). Das IRS–Spektrum war leider nicht o¨ffentlich zuga¨nglich.
Somit standen nur recht wenige Vergleichsdaten zur Verfu¨gung, die außerdem sehr un-
gleichma¨ßig u¨ber den hier relevanten Spektralbereich verteilt sind. Dies macht es sehr schwer,
einen eindeutigen Verlauf der SED von HD 69830 zu erahnen. Die Konsequenz ist, dass die
verwendeten Beobachtungsdaten durch eine Vielzahl von Konfigurationen wiedergegeben wer-
den ko¨nnen. Eine Auswahl von drei Sa¨tzen an Parametern ist in Tabelle 5.2 aufgelistet. Die
zugeho¨rigen SEDs sind in Abbildung 5.3 dargestellt.
In allen durchgefu¨hrten Rechnungen lag der Fluss immer u¨ber dem letzten Messwert bei 70µm.
Es war nicht mo¨glich, Theorie und Beobachtung an dieser Stelle in ¨Ubereinstimmung zu brin-
gen. ¨Ahnliches gilt fu¨r den IRAS–Wert bei 12 µm. Da allerdings noch bei 10,75 µm mit Spit-
1Dieses Verhalten ist bereits in dem spektralen Verlauf von Qabs in Abbildung 4.2 fu¨r Astrosilikat zu sehen. Je
gro¨ßer das Teilchen, desto weiter sind die Strukturen zu la¨ngeren Wellenla¨ngen hin verschoben und werden immer
breiter (die Wellenla¨ngenskala ist logarithmisch, so dass dies nicht so leicht zu sehen ist). Die Kurve fu¨r 1mm
verla¨uft fast parallel zur x–Achse.
























Abbildung 5.3: Berechnete SEDs fu¨r HD 69830 fu¨r die in Tabelle 5.2 gegebenen Parameter
Parameter Anpassung 1 Anpassung 2 Anpassung 3
Md[M⊕] 7,0 ·10−8 6,0 ·10−8 7,0 ·10−8
rmin[AU] 0,93 0,93 0,93
rmax[AU] 1,00 0,98 1,00
ξ 1,0 1,0 0,4
smin[µm] 0,50 0,10 0,50
smax[µm] 5,00 5,00 5,00
η 3,9 4,1 3,5
Tabelle 5.2: Drei mo¨gliche Sa¨tze an Parametern zur Anpassung an die Beobachtunsdaten von
HD 69830, abgeleitet von dem von Lisse et al. (2007) vorgeschlagenen Modell
zer ein sichtbarer Exzess gemessen werden konnte, wird die Beobachtung bei 12 µm ver-
nachla¨ssigt.
Die Ergebnisse in Tabelle 5.2 zeigen eine gute ¨Ubereinstimmung mit den vorhergehenden Un-
tersuchungen. So zeigt die hier gefundene Teilchengro¨ßeverteilung, ebenso wie bei Lisse et al.
(2007), einen steilen Abfall. Allerdings ist der Wert fu¨r η , wie ein Vergleich zwischen der
ersten und der letzten Anpassung zeigt, nur sehr grob festgelegt. Desweiteren ist ein nur zu
vernachla¨ssigender Einfluss des Parameters ξ auf die SEDs festzustellen. Diese Variabilita¨t ist
auf Grund der sehr kleinen Bereiche in der Ringausdehnung und dem Teilchengro¨ßeintervall zu
erwarten.
Eine weitere ¨Ubereinstimmung mit vorhergehenden Untersuchungen liegt in der mit 5 µm sehr
kleinen Obergrenze fu¨r den Teilchenradius. Dieser Wert wurde auch von Beichman et al. (2005)
gefunden. Gro¨ßere Teilchen du¨rfen in den durchgefu¨hrten Anpassungen nicht vorhanden sein.
























Abbildung 5.4: Berechnete SEDs fu¨r HD 69830 fu¨r die in Tabelle 5.3 gegebenen Parameter
Schon eine Erweiterung des Teilchengro¨ßeintervalls bis 10 µm wu¨rde den Fluss bei 70 µm
weiter erho¨hen, was zu einer noch sta¨rkeren Diskrepanz zwischen Theorie und Beobachtung
fu¨hren wu¨rde.
Innere Stabilita¨tszone
Der Vollsta¨ndigkeit halber wurden die gleichen Untersuchungen noch einmal fu¨r den inneren
Stabilita¨tsbereich unternommen. Hier gilt wiederum, dass auf Grund der eingeschra¨nkten Ver-
gleichsmo¨glichkeiten, ein großer Spielraum fu¨r eine Vielzahl von Variationen zur Berechnung
der SED blieb. Eine Auswahl von drei Anpassungen ist in Abbildung 5.4 mit den zugeho¨rigen
Parametern in Tabelle 5.3 gezeigt.
Parameter Anpassung 1 Anpassung 2 Anpassung 3
Md[M⊕] 2,5 ·10−8 2,5 ·10−8 2,5 ·10−8
rmin[AU] 0,30 0,35 0,30
rmax[AU] 0,50 0,45 0,50
ξ 0,0 0,0 0,5
smin[µm] 0,50 0,50 0,50
smax[µm] 5,00 5,00 5,00
η 2,7 2,7 3,5
Tabelle 5.3: Drei mo¨gliche Sa¨tze an Parametern zur Anpassung an die Beobachtungsdaten von
HD 69830 fu¨r einen hypothetischen Ring in der inneren Stabilita¨tszone
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Wie schon in den vorherigen Anpassungen ist auch hier der Teilchengro¨ßebereich stark be-
grenzt. Auch die Exponenten fu¨r die Radial– und Teilchengro¨ßeabha¨ngigkeit zeigen wiederum
keinen merklichen Einfluss auf die SEDs. Aufgrund der geringeren Ringfla¨che ist erwartungs-
gema¨ß die Staubmasse etwas niedriger als bei einem Ring in der a¨ußeren Stabilita¨tszone.
Ein Vergleich mit Abbildung 5.3 zeigt, dass bei Ringen in beiden Stabilita¨tszonen im mittle-
ren, betrachteten Spektralbreich eine a¨hnlich gute ¨Ubereinstimmung zwischen Theorie und Be-
obachtung erreicht werden konnte. In den Randbereichen hingegen bietet die Annahme eines
Rings in der inneren Stabilita¨tszone eine leicht bessere Anpassung.
Abschließend kann man sagen, dass die theoretischen Stabilita¨tsuntersuchungen durch die Be-
obachtungen gestu¨tzt oder zumindest nicht widerlegt werden. Allein aus der Untersuchung
der SED von HD 69830 la¨sst sich jedoch kaum sagen, welche der beiden Stabilita¨tszonen
tatsa¨chlich der Aufenthaltsort des Staubes in dem System ist. Um wirklich Klarheit daru¨ber
zu erlangen, wa¨re es notwendig das System aufgelo¨st zu beobachten. Aufgrund der geringen
Ausdehnung des Systems sind dabei allerdings Absta¨nde von 0,1 bis 0,2 AU aufzulo¨sen, was
einer Winkelauflo¨sung von 0,008′′ bis 0,015′′ entspricht. Dies ist selbst mit den zuku¨nftigen
Missionen Herschel oder Sofia nicht zu erreichen.
Kapitel 6
Ungewo¨hnliche Systeme
A man may imagine things that are false, but he can only understand things that
are true, for if the things be false, the apprehension of them is not understanding.
ISAAC NEWTON
6.1 Objekte ID 8 und ID 9 aus dem Cluster NGC 2547
Im Zuge des Spitzer GTO survey wurden unter anderem auch einige Objekte des Clusters NGC
2547 beobachtet. Bei den Objekten ID8 und ID 9 (Gorlova et al., 2007) wurde dabei ein fu¨r das
gescha¨tzte Alter des Sternhaufens erstaunlich starker Exzess festgestellt, wie er fu¨r klassische
T Tauri–Sterne typisch wa¨re. Dieser tritt bereits bei sehr kurzen Wellenla¨ngen auf. Um diesen
Unklarheiten entgegen zu treten, wurde von Rieke et al. ein Antrag auf Nachbeobachtung mit
dem Spitzer IRS gestellt. Im Folgenden soll untersucht werden, ob nicht doch eine Tru¨mmer-
scheibe als Ursache fu¨r den beobachteten Exzess in Frage kommen kann und wenn ja, welche
Eigenschaften die Scheibe haben mu¨sste. Dazu wurden die in dem Antrag pra¨sentierten Daten
verwendet.
6.1.1 Beschreibung von NGC 2547
Der Cluster NGC 2547 befindet sich in einer Entfernung von 450±45 pc (Claria´, 1982). Das Al-
ter dieses jungen, offenen Sternhaufens, zu dem 182 Mitgliedskandidaten (Young et al., 2004)
geho¨ren, wird auf 25− 35 Myr gescha¨tzt. Damit haben die Mitglieder des Sternhaufens die
T Tauri–Phase bereits hinter sich. Die beiden hier behandelten Objekte ID 8 (5 780 K) und
ID 9 (4 250 K) sind sonnena¨hnliche Sterne; bei ID 8 handelt es sich um einen G–Stern, bei
ID 9 wahrscheinlich um einen Teil eines Doppelsternsystems aus zwei spa¨ten K–Zwergen mit
etwa gleicher Masse (Gorlova et al., 2007). Fu¨r ID 9 wird eine untypisch hohe Rotationsge-
schwindigkeit von vsin i > 20 km/s erwartet. Ihre Leuchtkra¨fte ergeben sich durch Anpassung
des Sternspektrums an Spektraldaten. Tabelle 6.1 zeigt die Ergebnisse. Aus den Leuchtkra¨ften
lassen sich dann die jeweiligen Blow–out–Radien sblow berechnen, ab denen die Teilchen auf-
grund des Strahlungsdruckes aus dem System getragen werden. Sie betragen 0,5 und 0,3 µm.
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Tabelle 6.1: Leuchtkra¨fte der beiden Objekte ID8 und ID 9 des offenen Sternhaufens NGC 2547
Informationen zur Metallizita¨t und Oberfla¨chengravitation der Sterne waren nicht zu finden.
Zur Erkla¨rung der unerwartet hohen Exzesse der beiden Objekte fu¨hren Gorlova et al. (2007)
drei Mo¨glichkeiten an. Die erste wa¨re, dass sich beide Systeme in der ¨Ubergangsphase von pro-
toplanetaren Scheiben zu Tru¨mmerscheiben befinden. Dafu¨r sprechen die Farbmessungen, die
auf klassische T Tauri–Sterne hinweisen. Dem widerspricht allerdings das Fehlen eines starken
Exzesses im nahen Infrarot, sowie die fehlende Emission in Hδ– und Ca II Triplett–Linien,
die ein Anzeichen fu¨r Akkretion von Gas wa¨ren. Als zweite Mo¨glichkeit sehen sie eine Kol-
lision zwischen zwei Ko¨rpern von der Gro¨ße von Planeten, a¨hnlich zu dem Ereignis, welches
zur Bildung des Erde–Mond–Systems verantwortlich war. Die letzte Erkla¨rungsmo¨glichkeit be-
steht darin, dass es sich bei den beiden Objekten nicht um Mitglieder des Sternhaufens handelt,
sondern um Nach–Hauptreihensterne im Hintergrund, die einen Massenverlust erleiden. Auch
wenn die Analyse der Spektren auf eine Mitgliedschaft hindeutet, konnte diese Mo¨glichkeit
nicht ausgeschlossen werden.
Im Folgenden sollen die Eigenschaften der beiden Systeme durch die Berechnung ihrer SEDs
untersucht werden.
6.1.2 Anwendung des SpecCalc auf ID 8 und ID 9
Wie in den vorherigen Kapiteln wurden auch hier die Input–Parameter variiert, um die berech-
neten SEDs den Beobachtungen anzupassen. Hierbei bestand allerdings a¨hnlich wie bei HD
69830 das Problem, dass nur sehr wenige Messdaten zur Verfu¨gung standen. Da der letzte Wert
bei 24 µm gegeben war, la¨sst sich der Abfall der Kurve nicht bestimmen, was einen großen
Spielraum fu¨r die Variationen la¨sst. Besonders die Wahl der oberen Grenzen der Teilchengro¨ße
und der a¨ußeren Ringbegrenzung blieben dadurch sehr unsicher.
ID 8
Beginnend mit ID 8 soll der Einfachheit halber zuerst ein einzelner Ring als Ursache fu¨r den
Exzess angenommen werden. Das Ergebnis der Anpassung ist in Abbildung 6.1 zu sehen. Die
zugeho¨rigen Parameter zeigt Tabelle 6.2. Zur Verdeutlichung der Unsicherheiten besonders in
den oberen Grenzen smax und rmax wurden ausgehend von der ersten Anpassung zu jedem der
beiden Parameter je eine weitere Anpassung nach Vera¨nderung des Parameters durchgefu¨hrt.
Die SEDs sind ebenfalls in Abbildung 6.1 dargestellt.
Die gute ¨Ubereinstimmung mit den Beobachtungsdaten zeigt, dass die einfache Geometrie eines
einzelnen Rings ausreicht, um den Exzess zu erkla¨ren. Der genaue Aufbau der Scheibe hingegen



























Abbildung 6.1: Angepasste SED fu¨r NGC 2547 ID 8
Parameter Ausgangsanpassung Variation von smax Variation von rmax
Md[M⊕] 1,4 ·10−4 4,5 ·10−4 1,0 ·10−4
rmin[AU] 0,5 0,5 0,5
rmax[AU] 40,0 40,0 100,0
ξ 2,6 1,8 1,97
smin[µm] 0,1 0,5 0,1
smax[µm] 400,0 1000,0 400,0
η 2,9 3,17 3,41
Astrosilikat [%] 50 50 70
Tabelle 6.2: Parameter der besten Anpassungen der SEDs von ID 8 an die Bobachtungsdaten
la¨sst sich nur grob eingrenzen. Die gewa¨hlte innere Ringgrenze von rmin = 0,5 AU stellt in etwa
die untere Grenze dessen dar, was mo¨glich ist. Eine weitere Verschiebung nach innen wu¨rde
den Anteil an heißem Staub zu sehr anheben und die Flu¨sse bei kurzen Wellenla¨ngen dadurch
u¨berma¨ßig erho¨hen.
Die Variationen zeigen, dass der Wert smin = 0,1 µm eine obere Grenze darstellt. Bei Erho¨hung
dieses Parameters fa¨llt der Fluss bei kurzen Wellenla¨ngen zu stark ab und die Beobachtungen
ko¨nnen nicht wiedergegeben werden. Physikalisch gesehen handelt es sich dabei auch um eine
untere Grenze, sollten kleinere Teilchen doch auf Grund des Strahlungsdrucks aus dem System
getragen werden. Selbst der hier gefundene Wert scheint in diesem Zusammenhang noch etwas
zu klein zu sein. An dieser Stelle muss allerdings bemerkt werden, dass die Leuchtkraft des
Sterns nur sehr ungenau festgelegt ist, da ja lediglich die Entfernung zu dem Sternhaufen, nicht
aber zu dem Stern selber bekannt ist. Diese Unsicherheit u¨bertra¨gt sich direkt auf den Blow–
Out–Radius.
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Die Unterschiede in den Exponenten ξ und η , sowie in der Staubmasse Md sind Konsequen-
zen der Vera¨nderung der a¨ußeren Grenzen rmax und smax. So ist beispielsweise klar, dass bei
einer Erweiterung des Intervalls der Teilchengro¨ße nach oben die Gesamtmasse zunimmt und
gleichzeitig auch der Exponent η steigt, um den relativen Anteil an kleineren Teilchen, die die
Strahlung im betrachteten Wellenla¨ngenbereich hauptsa¨chlich verursachen, konstant zu halten.
Im Gegensatz zu allen vorherigen Untersuchungen musste hier neben dem Astrosilikat auch
noch Kohlenstoff beru¨cksichtigt werden. Ohne diesen wa¨re es nicht mo¨glich gewesen, die hohen
Exzesse bei kurzen Wellenla¨ngen wiederzugeben. Dies ist umso erstaunlicher als die beno¨tigten
Kohlenstoffanteile am Staub sehr hoch sind. Untersuchungen des Staubes der Zodiakalwolke
und anderer zirkumstellarer Scheiben mit Hilfe hochaufgelo¨ster Spektren weisen eher auf eine
hauptsa¨chlich silikatische Zusammensetzung des Staubes in Tru¨mmerscheiben hin.
Nun sollen die Ergebnisse noch bzgl. ihrer Plausibilita¨t diskutiert werden, wobei lediglich das
Ausgangsmodell beru¨cksichtigt wird. Die a¨ußere Grenze des Rings ist vergleichbar mit der
a¨ußeren Grenze des Kuipergu¨rtels. Da es sich bei NGC 2547 ID 8 um einen sonnena¨hnlichen
Stern handelt, scheint dies ein vernu¨nftiges Ergebnis zu sein. Die innere Grenze hingegen ist,
verglichen mit der inneren Grenze der Zodiakalwolke, recht groß, selbst wenn beru¨cksichtigt
wird, dass ID 8 etwas leuchtsta¨rker ist als die Sonne. Auch der Exponent ξ besitzt einen uner-
wartet hohen Wert von 2,9. Physikalisch la¨sst sich dieser kaum erkla¨ren.
Die Grenzen der Teilchengro¨ße sind noch fragwu¨rdiger. So liegt der Wert fu¨r smin etwas un-
terhalb der Blow-out-Grenze. Die Interpretation von smax ist schwierig. Zwar scheint es wenig
plausibel, warum die Teilchen auf Gro¨ßen unter 400 µm begrenzt sein sollten, doch zeigt die
Variation dieses Parameters, dass auch Anpassungen mit einem gro¨ßeren Wert mo¨glich sind.
Der Exponent der Teilchengro¨ßeverteilung gibt Anlass zu der Vermutung, dass die Dynamik
der Scheibe nicht hauptsa¨chlich durch Kollisionen bestimmt ist, da der Wert unter 3,5 liegt.
Dieser Annahme widerspricht allerdings der Wert der optischen Dicke. Der radiale Verlauf ist
in Abbildung 6.3 gezeigt. ¨Uber einen weiten Bereich liegt dieser fu¨r alle gezeigten Anpassun-
gen oberhalb der von Krivov et al. (2000) angegebenen Grenze zwischen kollisions– und PR–
dominierten Systemen um sonnena¨hnliche Sterne. Außerdem macht dies gleich auf ein weiteres
Problem aufmerksam. Die optische Dicke ist sehr hoch, in der Na¨he des Sterns sogar τ > 10−2,
einer absoluten Obergrenze fu¨r Tru¨mmerscheiben. Der betrachtete Fall befindet sich gerade
noch an der Grenze zu einer optisch du¨nnen Scheibe. Es stellt sich also die Frage, in wieweit
die Grundlage zur Anwendung des SpecCalc in den inneren Regionen der Scheibe noch gege-
ben ist, oder ob hier nicht weitere Mechanismen wie Stahlungstransport beru¨cksichtigt werden
mu¨ssten.
Zusammenfassend ist also festzuhalten, dass als Ursache fu¨r den von Gorlova et al. (2007)
beobachteten Exzess zwar eine zirkumstellare Tru¨mmerscheibe in Frage kommen kann, diese
Erkla¨rung allerdings wegen der sehr hohen optischen Dicken, sowie des ungewo¨hnlich steilen
radialen Profils der Oberfla¨chenzahldichte und des hohen Anteils an Kohlenstoff recht unwahr-
scheinlich erscheint. Es fa¨llt eher die ¨Ahnlichkeit zu einer protoplanetaren Scheibe im Falle
eines Class III–Objektes auf. Gema¨ß der Altersabscha¨tzungen des Sternhaufens aber mu¨sste
NGC 2547 ID 8 diese Phase bereits hinter sich haben. Es wa¨re also durch zuku¨nftige Un-
tersuchungen zu kla¨ren, inwieweit diese Abscha¨tzungen fehlerhaft sind. Dabei kommen zwei
Ursachen in Frage. Die erste und unwahrscheinlichere wa¨re, dass bei der Altersbestimmung des















SED von ID 9
Stern
einzelner Ring (1. Moeglichkeit)










Abbildung 6.2: Angepasste SED fu¨r NGC 2547 ID 9
Sternhaufens ein Fehler unterlaufen ist. Die andere Ursache la¨ge in einer irrtu¨mlichen Zuord-
nung von ID 8 zu NGC 2547. Letzteres wu¨rde in die gleiche Richtung abzielen wie der letzte
Erkla¨rungsversuch von Gorlova et al. (2007).
Desweiteren soll noch auf die Mo¨glichkeit eines Hintergrundobjekts hingewiesen werden, wel-
ches in der Aufnahme nicht aufgelo¨st werden konnte. Ob dies tatsa¨chlich der Fall ist la¨sst sich
jedoch nur durch eine Nachbeobachtung mit einer besseren ra¨umlichen Auflo¨sung kla¨ren.
ID 9
Genau wie bei ID 8 soll nun auch bei ID 9 zuerst versucht werden, die Beobachtungen un-
ter der Annahme eines einfachen Ringes zu erkla¨ren. Abbildung 6.2 zeigt das Ergebnis. Im
Unterschied zum vorherigen Objekt la¨sst eine einfache Geometrie keine ¨Ubereinstimmung zu.
Entweder treffen die berechneten SEDs den letzten IRAC–Wert und den MIPS–Wert oder den
ersten IRAC–Wert und den MIPS–Wert. Der durch die Beobachtungsdaten gezeigte Verlauf des
Spektrums la¨sst sich nicht reproduzieren.
Daher wurde die Annahme eines einzelnen Ringes fallen gelassen und die am na¨chsten lie-
gende Geometrie eines Doppelrings in Betracht gezogen. Wie Abbildung 6.2 zeigt, la¨sst sich
durch diese Annahme eine gute ¨Ubereinstimmung mit den Beobachtungspunkten erzielen. Die
zugeho¨rigen Parameter sind in Tabelle 6.3 aufgelistet. Die 0 % Astrosilikat bedeuten, dass der
innere Ring im Modell komplett aus Kohlenstoffteilchen besteht.
Wie schon zuvor bei ID 8 fallen in Tabelle 6.3 wieder die hohen Anteile an Kohlenstoff, die
steilen radialen Verla¨ufe, aber vor allem die sehr hohen Massen auf. Die damit verbundenen












IS 8 (Best Fit)
ID 8 (rmax = 100AU)ID 8 (smax = 1000µm)
ID 9 (Doppelring)
Abbildung 6.3: Radiale Verla¨ufe der optischen Dicke fu¨r die Anpassungen von ID 8 und ID 9
optischen Dicken sind in Abbildung 6.3 zu sehen. Fu¨r den inneren Ring gilt etwa das gleiche,
was auch schon zu ID 8 gesagt wurde. Die Werte sind sehr hoch, so dass man nicht mehr von
einer optisch du¨nnen Tru¨mmerscheibe ausgehen kann. Noch drastischer ist die Situation im
a¨ußeren Ring. Die optische Dicke erreicht hier Werte knapp unterhalb von eins. Dies wu¨rde
bedeuten, dass nahezu die gesamte Fla¨che des Rings mit Staub ausgefu¨llt ist. Zum einen ist
solch ein Fall mit dem SpecCalc nicht angemessen zu beschreiben, zum anderen ist es auch nur
schwer vorstellbar, dass sich solch eine hohe Staubkonzentration um einen Stern vom Alter von
ID 9 befindet.
Parameter innerer Ring a¨ußerer Ring







Astrosilikat [%] 0 50
Tabelle 6.3: Parameter der besten Anpassung der SEDs von ID 9 an die Bobachtungsdaten unter
der Annahme eines Doppelrings
In die gleiche Richtung zielt auch die Interpretation der fractional Luminosity, die mit
Ldisk/L∗ = 0,5 angegeben war. Dies wu¨rde bedeuten, dass die Scheibe die Ha¨lfte der Stern-
strahlung absorbieren und danach wieder reemittieren wu¨rde. Schon allein geometrisch ist dies
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bei der Annahme einer Staubverteilung in Form einer Scheibe nicht mo¨glich. Es mu¨sste sich
also mindestens um ein Class II–System handeln. Dies wu¨rde einen Fehler in der Altersbe-
stimmung von NGC 2547 ID 9 von 20− 30 Myr bedeuten. Um dies zu kla¨ren sind weitere
Untersuchungen des Objekts von No¨ten.
Wie schon bei ID 8 besteht auch hier die Mo¨glichkeit, nicht zirkumstellaren Staub sondern
ein unaufgelo¨stes Hintergrundobjekt beobachtet zu haben. Da sich in diesem Fall die Alters-
bestimmung des Objekts und der beobachtete Exzess noch deutlicher widersprechen, erscheint
diese Erkla¨rung als recht wahrscheinlich. Um sie allerdings belegen zu ko¨nnen, ist eine Nach-
beobachtung von NGC 2547 ID 9 mit einer ho¨heren ra¨umlichen Auflo¨sung notwendig.
Abschließend ist zu sagen, dass, wenn die Altersbestimmung und die Zugeho¨rigkeit von ID 8
und ID 9 zu dem offenen Sternhaufen NGC 2547 tatsa¨chlich zutreffen, es sich zumindest bei ID
9, wo eine optisch du¨nne Tru¨mmerscheibe ausgeschlossen werden kann, um das a¨lteste bekann-
te Objekt handelt, dessen zirkumstellare Scheibe sich im ¨Ubergang von einer protoplanetaren
Scheibe zu einer Tru¨mmerscheibe befindet.
6.2 Vega
Lange Zeit wurde das Spektrum von Vega als Standardspektrum zur photometrischen Kalibrati-
on benutzt. Ironischerweise – aber wohl gerade aus diesem Grund – war es wie schon in Kapitel
1 erwa¨hnt, der Stern Vega, bei dem eine zirkumstellare Tru¨mmerscheibe aufgrund seines Exzes-
ses im IR–Bereich entdeckt wurde. Doch neben dieser Entdeckung hat das System noch weitere
Besonderheiten aufzuweisen, die es stark von einem normalen System unterscheiden.
Im Unterschied zu den vorherigen Anwendungen wird hier etwas anders vorgegangen. Nach
der Vorstellung der Systemeigenschaften, wird in Kapitel 6.2.2 eine Struktur der Vegascheibe,
wie sie aus der Auswertung von ra¨umlich aufgelo¨sten Beobachtungen gewonnen wurde, u¨ber-
pru¨ft, indem die zugeho¨rige SED berechnet und mit entsprechenden Daten verglichen wird. Im
Anschluss wird in Kapitel 6.2.3 fu¨r die Ergebnisse eines theoretischen, dynamischen Models
die SED berechnet und dann ebenfalls mit den Beobachtungen verglichen.
6.2.1 Beschreibung von Vega
Bei Vega (αLyr, HD 172167, HR 7001, HIP 91262) handelt es sich um einen A0V–Stern in
7,76 pc Entfernung mit einem Alter von 386± 16 Myr (Peterson et al., 2006). Bei einer Ef-
fektivtemperatur von etwa 9800 K und einer Leuchtkraft von ungefa¨hr 60 L⊙ besitzt Vega eine
scheinbare Helligkeit von 0,03mag und ist damit der zweithellste Stern am Nordhimmel. Die
Metallizita¨t liegt mit einem Wert von −0,60±0,14 (Adelman, 2004) unter der der Sonne.
Im Gegensatz zu allen bis dahin geltenden Annahmen stellten Peterson et al. (2006) fest, dass
Vega ein sehr schnell rotierender Stern ist. Am ¨Aquator besitzt er eine Rotationsgeschwindig-
keit von 274± 14 km/s. Die Rotationsachse zeigt etwa in unsere Richtung; das System wird
also in der Draufsicht beobachtet. Als Konsequenz der ungewo¨hnlich schnellen Rotation ist der
Stern stark abgeflacht. So betra¨gt sein Radius am ¨Aquator 2,873± 0,026 R⊙, wohingegen er
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sich an den Polen lediglich auf 2,306±0,031 R⊙ bela¨uft. Auch die Oberfla¨chengravitation ist
von diesem Effekt betroffen. Sie reicht von logg(cm2/s2) = 3,589±0,056 am ¨Aquator bis zu
4,074±0,012 an den Polen.
Nach der Entdeckung der Tru¨mmerscheibe durch Aumann et al. (1984) war Vega das Ziel vieler
weiterer Forschungen, sowohl theoretischer als auch beobachtender Natur. In deren Folge wur-
de das Modell des Vega–Systems mehrfach revidiert und erweitert. Vor allem die Mo¨glichkeit
einer aufgelo¨sten Abbildung des Systems brachte neue Erkenntnisse. So konnte beispielswei-
se gezeigt werden, dass wegen der axialen Symmetrie in den Aufnahmen (Heinrichsen et al.,
1998) die Tru¨mmerscheibe in der Draufsicht beobachtet wird. Die Entdeckung von klumpigen
Strukturen in einigen Spektralbereichen (Koerner et al., 2001; Wilner et al., 2002) ero¨ffnete die
Diskussion u¨ber einen noch unentdeckten Planeten, der den Staub in Resonanzen einfa¨ngt. Die
gro¨ßte Errungenschaft der aufgelo¨sten Beobachtung allerdings ist wohl, dass das damit erhalte-
ne radiale Profil der Oberfla¨chenhelligkeit wesentlich genauere Informationen u¨ber den radialen
Aufbau der Scheibe bei den verschiedenen Wellenla¨ngen und damit in den verschiedenen Teil-
chengro¨ßebereichen liefert (Su et al., 2005).
Neuere interferometrische Untersuchungen haben ergeben, dass in der SED von Vega bereits
im sehr nahen Infrarot (K–Band, 1,94−2,34 µm) ein Exzess zu finden ist. Absil et al. (2006)
schließen dadurch auf einen inneren Ring innerhalb von 1 AU mit einer gescha¨tzten Masse von
8 ·10−8 M⊙. Von 0.17−0.3 AU soll die Dichte nach außen hin sehr steil, mit einem Exponen-
ten ξ ≤ 4, abnehmen. Bei dem Staub handele es sich danach um hochrefraktive Teilchen, die
dank ihrer geringen Gro¨ße von unter 1 µm auf bis zu 1700 K erhitzt werden. Als Ursache fu¨r
das Auftreten dieses Rings wird ein dynamisches Ereignis vermutet, das mit dem Late Heavy
Bombardment im Sonnensystem vergleichbar wa¨re. Dieser innere Ring soll nicht Bestandteil
der folgenden Untersuchungen sein.
6.2.2 Struktur des Systems von Vega nach Su et al. (2005)
Das Ausgangsmodell
Mit Spitzer war es erstmals mo¨glich, das Vegasystem im mittleren Infrarot aufgelo¨st zu be-
obachten. Aus den so erhaltenen radialen Profilen der Oberfla¨chenhelligkeit leiteten Su et al.
(2005) Aussagen u¨ber die Struktur der Scheibe unter verschiedenen Annahmen ab. Die zwei
Parametersa¨tze, die unter Beru¨cksichtigung einer Teilchengro¨ßeverteilung gewonnen wurden,
sind in Tabelle 6.4 aufgelistet. Die restlichen 30 % des Staubmaterials in Anpassung 2 bestehen
aus Kohlenstoff. Die aus diesen Daten berechneten SEDs sind in Abbildung 6.4 dargestellt.
Zum Vergleich sind die Messpunkte von IRAS (Walker & Wolstencroft, 1988), KAO (Harper
et al., 1984), ISO ISOPHOT (Heinrichsen et al., 1998) und von Spitzer MIPS (Su et al., 2005)
mit abgebildet. Es zeigt sich schon eine recht gute ¨Ubereinstimmung zwischen den theoreti-
schen Flu¨ssen und der Beobachtung im nahen Infrarot. Nur der Einbruch bei 193 und 200 µm
kann nicht wiedergegeben werden. Desweiteren liegen beide Kurven unterhalb der Messwerte
bei großen Wellenla¨ngen. Letzteres war zu erwarten, da nur ein sehr kleines Teilchengro¨ßeinter-
vall verwendet wurde und große Teilchen, die bei hohen Wellenla¨ngen hauptsa¨chlich die Flu¨sse
bestimmen, nicht vorhanden sind.




























Abbildung 6.4: SED von Vega fu¨r Astrosilikatstaub und Staub aus einer Mischung von Astro-
silikat und Kohlenstoff
Parameter Anpassung 1 Anpassung 2
Md[M⊕] 2,8 ·10−3 2,6 ·10−3
rmin[AU] 86 86





Astrosilikat [%] 100 70
Tabelle 6.4: Parameter von Vega nach Su et al. (2005)
Des Weiteren zeigt sich an dieser Stelle ein Problem physikalischer Natur. Eigentlich sollten
Teilchen unterhalb des Blow–out–Radius nur in vernachla¨ssigbaren Mengen vorkommen. Fu¨r
Vega liegt der Wert bei etwa 7−10 µm. Damit wa¨ren in den beiden Anpassungen von Su et al.
(2005) die kleinen Teilchen unterhalb dieser Grenze stark u¨berrepra¨sentiert. Außerdem scheint
es unversta¨ndlich, weshalb lediglich Teilchen bis 29 µm bzw. 45 µm vorhanden sein sollten.
Egal ob bei der Entstehung von Staub beispielsweise durch Kollisionen oder durch Sublimation
von Kometen so wird doch immer auch das Auftreten gro¨ßerer Partikel erwartet.

























Abbildung 6.5: Beste Anpassungen an die Messwerte von Vega
Parameter OVRO–Anpassung JCMT–Anpassung
Md[M⊕] 4,0 ·10−3 2,6 ·10−3
rmin[AU] 86 86





Astrosilikat [%] 70 70
Tabelle 6.5: Parameter der Scheibe von Vega unter Beru¨cksichtigung der Beobachtungen bei
langen Wellenla¨ngen
Erweiterung des Ausgangsmodells
Dies als Ausgangspunkt nehmend, wurden die einzelnen Parameter so weit vera¨ndert, bis der
berechnete Fluss auch mit den Messpunkten bei großen Wellenla¨ngen u¨bereinstimmte. Bei der
Anpassung der Parameter an die Beobachtungen trat noch eine Schwierigkeit auf. Diese be-
stand darin, dass sich die unterschiedlichen Messwerte bei 1300 µm widersprechen. Die mit
OVRO (Koerner et al., 2001) erhaltenen Daten sind etwa doppelt so hoch, wie die Daten von
JCMT FWHP (Zuckerman & Becklin, 1993). Daher wurden zwei Anpassungen fu¨r die beiden
Datensa¨tze gemacht, die in Abbildung 6.5 zu sehen sind. Die Ringgrenzen wurden dabei nicht
vera¨ndert. Tabelle 6.5 zeigt die gewonnenen Parameter.
Unabha¨ngig davon, welche der beiden Anpassungen gewa¨hlt wird, so zeigt doch Abbildung 6.5
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Parameter OVRO–Anpassung JCMT–Anpassung
innerer Ring a¨ußerer Ring innerer Ring a¨ußerer Ring
Md[M⊕] 0,8 ·10−3 5,0 ·10−3 1,1 ·10−3 1,0 ·10−3
rmin[AU] 86 500 86 500
rmax[AU] 250 1000 350 1000
ξ 1,0 1,0 1,0 1,0
smin[µm] 3,2 35,0 3,2 100,0
smax[µm] 30,0 2000,0 30,0 350,0
η 3,1 3,3 3,3 3,9
Astrosilikat [%] 90 70 90 100
Tabelle 6.6: Parameter der Scheibe von Vega unter der Annahme eines Doppelrings
deutlich, dass die Beobachtungswerte bei 193 und 200 µm durch dieses Modell immer noch
nicht erkla¨rt werden ko¨nnen. Aus diesem Grund wurde die Annahme eines einzelnen Rings
fallen gelassen und zu einem Doppelringsystem u¨bergegangen. Der innere Ring soll dann fu¨r
die Flu¨sse bei den kurzen Wellenla¨ngen verantwortlich sein und bei 193 und 200 µm den be-
obachteten Abfall hervorrufen. Der a¨ußere Ring wird als Quelle der Strahlung im langen Wel-
lenla¨ngenbereich verwendet. Die entsprechenden Anpassungen sind in Tabelle 6.6 aufgelistet.
Die SEDs sind ebenfalls in Abbildung 6.5 beigefu¨gt.
Die in diesem Kapitel durchgefu¨hrten Erweiterungen des Ausgangsmodells von Su et al. (2005)
zeigen, dass eine ¨Ubereinstimmung mit den Beobachtungen mo¨glich ist unter der Beru¨cksich-
tigung eines wesentlich gro¨ßeren Teilchengro¨ßebereichs. Allerdings bleibt auch hier das Pro-
blem, dass zu viele Teilchen unterhalb der Blow–out–Grenze beno¨tigt werden, um die Exzesse
bei kurzen Wellenla¨ngen zu erkla¨ren.
Insgesamt zeigen die Doppelringanpassungen eine bessere ¨Ubereinstimmung mit den Be-
obachtungen als die Anpassungen fu¨r eine einfache Scheibe. Allerdings ist noch zu diskutieren,
wie sinnvoll die damit verbundenen Systemeigenschaften sind. So gilt fu¨r die Obergrenze der
inneren Ringe das gleiche wie fu¨r die Ausgangsanpassungen. Es ist nicht zu erkla¨ren, weshalb
hier keine gro¨ßeren Teilchen vorhanden sein sollten. Genau andersherum ist es in den a¨ußeren
Ringen. Hier ist die Untergrenze der Teilchengro¨ße sehr hoch. Welche Effekte fu¨r das Fehlen
der kleinen Teilchen bis zum Blow–out–Radius verantwortlich sein ko¨nnen, ist unklar.
Ebenfalls auffa¨llig ist die große Lu¨cke zwischen den beiden Ringen von 150− 250 AU. Es
ist unwahrscheinlich, dass sie durch einen Planet hervorgerufen wird. Zum einen befindet sich
die Unterbrechung viel zu weit vom Stern entfernt, als dass man dort einen Planeten erwarten
wu¨rde. Außerdem wa¨re selbst der gravitative Einfluss eines großen Planeten auf wenige AU
begrenzt.
Abschließend muss man also sagen, dass aus physikalischer Sicht ein Doppelringsystem sehr
fragwu¨rdig ist, auch wenn es die besseren Ergebnisse bei der Berechnung der SED liefert. Ins-
gesamt gesehen scheint eine Staubverteilung in Form eines Potenzgesetzes unpassend zu sein,
um die Verha¨ltnisse in der Tru¨mmerscheibe um Vega akkurat beschreiben zu ko¨nnen.
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6.2.3 Modell des Systems von Vega nach Krivov et al. (2006)
In den von Su et al. (2005) beschriebenen Strukturen des Vegasystems betra¨gt der Exponent
der Teilchengro¨ßeverteilung η = 3,5 = ηcoll. In den davon abgeleiteten Anpassungen schwankt
der Exponent ebenfalls um diesen Wert. Es liegt daher die Vermutung nahe, dass die Tru¨mmer-
scheibe von Vega durch Kollisionen bestimmt ist. Um dies genauer zu untersuchen, wurden
Simulationen von Krivov et al. (2006) herangezogen.
Beschreibung des Modells
In dem dynamischen Modell von Krivov et al. (2006) wird eine Anfangsverteilung von Staub
und Planetesimalen festgelegt. Mit dem Start des Programms ACE (Analysis of Collisional Evo-
lution) wird das System sich selbst u¨berlassen und es entwickelt sich entsprechend der auftre-
tenden Kollisionen und des Strahlungsdrucks. Bei den Kollisionen ko¨nnen zum einen lediglich
katastrophale Kollisionen, zum anderen aber auch kraterierende und katastrophale Kollisionen
beru¨cksichtigt werden. Am Ende werden die Verteilungen der Teilchen im Bereich zwischen 50
und 400 AU zu verschiedenen Zeitpunkten ausgegeben.
Die im Folgenden verwendeten Ergebnisse beruhen alle auf der gleichen Anfangsverteilung. In
dieser wurden Teilchen von etwa 0,1 µm bis 7 km Radius entsprechend der fu¨r Kollisionen typi-
schen Verteilung n ∝ s−3,5 verwendet. Entsprechend den Untersuchungen von Dent et al. (2000)
und Koerner et al. (2001) wurden diese auf Bahnen mit großen Halbachsen a im Bereich von
80−120 AU gesetzt. Ihre ra¨umliche Anfangsverteilung n ∝ a−α wurde so gewa¨hlt, dass die op-
tische Dicke in dem entsprechenden Ring konstant war. Die Gesamtmasse der Verteilung betrug
8,25 M⊕, wobei auf den Staub (s < 1000 µm) eine Masse von 5,76 ·10−3 M⊕ abfiel. Um diesen
Wert zu erhalten wurden Abscha¨tzungen von Heinrichsen et al. (1998), Dent et al. (2000) und
Su et al. (2005) entsprechend des Alters von Vega, sowie des gro¨ßeren Teilchengro¨ßebereichs
hochskaliert.
Zur Berechnung der SEDs wurden Datensa¨tze verwendet, die dem System nach etwa 325 Myr
entsprechen. Beru¨cksichtigt wurden Staubteilchen aus dem Intervall [1,0 µm;2000 µm]. Klei-
nere Teilchen kamen nur in geringen Mengen vor und sind daher zu vernachla¨ssigen. Gro¨ßere
Teilchen haben zwar einen schwachen Einfluss auf die Flu¨sse im Submillimeterbereich, konn-
ten aber aufgrund des dann divergierenden Mie–Algorithmus nicht betrachtet werden. In allen
Fa¨llen bestand der Staub komplett aus Astrosilikat.
Ergebnisse
Es wurden zwei Datensa¨tze verwendet, der eine nur mit katastrophalen Kollisionen (Fall (1)),
der andere mit katastrophalen und kraterierenden Kollisionen (Fall (2)). Die sich mit diesen
Datensa¨tzen ergebenden SEDs sind, zusammen mit den Kurven aus Kapitel 6.2.2 zum besse-
ren Vergleich in Abbildung 6.6 zu sehen. Beide Kurven mussten ein wenig nach unten skaliert
werden. Da die Flu¨sse der Scheiben nach den Gleichungen (2.10), (2.12) und (2.25) direkt
proportional zu den Staubmassen sind, bedeutet dies, dass die in den Modellsystemen vorhan-
denen, strahlenden Massen etwas zu hoch waren. Der Korrekturfaktor bei Vernachla¨ssigung der













SED von Vega nach Krivov et al. (2006)
Stern
Krivov et al. (1)






Su et al. (1)
Su et al. (2)
Beobachtungen
Abbildung 6.6: Berechnete SED fu¨r die in Krivov et al. (2006) gegebene Staubverteilung um
Vega
kraterierenden Kollisionen betra¨gt 0,35, bei deren Beru¨cksichtigung 0,55. Die nach Beru¨ck-
sichtigung der Skalierung in den Systemen vorhandenen Massen sind in Tabelle 6.7 aufgelistet.
Massen Fall (1) Fall (2)
Gesamtmasse [M⊕] 2,73 4,10
Staubmasse [M⊕] 1,43 ·10−3 0,65 ·10−3
Tabelle 6.7: Gesamt– und Staubmassen nach etwa 325 Ma bei Beru¨cksichtigung von kraterie-
renden Kollisionen und bei deren Vernachla¨ssigung
Die Skalierung der Massen stellt kein besonderes Problem fu¨r das Modell von Krivov et al.
(2006) dar. Bei einer Simulation kann lediglich die Anfangsmasse der Scheibe festgelegt wer-
den, nicht aber die Masse zu einem bestimmten Zeitpunkt in der Entwicklung des Systems. Da
es lediglich Abscha¨tzungen u¨ber die heutige Masse in der Tru¨mmerscheibe von Vega gibt, ist
es recht schwierig, den korrekten Anfangswert zu wa¨hlen. Eine leichte Skalierung der Massen
war also zu erwarten.
Bei der Skalierung wurde versucht, die Messwerte im nahen und mittleren Infrarot zu repro-
duzieren, a¨hnlich wie es bei den Anpassungen von Su et al. (2005) der Fall war. Dadurch wird
deutlich, dass sowohl mit als auch ohne kraterierende Kollisionen die Verla¨ufe der SEDs bis
etwa 150 µm fast identisch sind. In diesem Bereich stimmen die Kurven recht gut mit den
Beobachtungen u¨berein. Ab etwa 100 µm kommt es in beiden Modellen zu einem zu steilen
Abfall, so dass einige Beobachtungspunkte oberhalb der SEDs liegen.


























Abbildung 6.7: Oberfla¨chenzahldichte in der von Krivov et al. (2006) gegebenen Staubvertei-
lung um Vega
Auch bei ganz kurzen Wellenla¨ngen liegen die theoretischen Kurven etwas unterhalb der Mess-
werte. Hierfu¨r gibt es zwei Erkla¨rungsmo¨glichkeiten. Einerseits wa¨re es mo¨glich, dass ganz
kleine Teilchen fehlen. Andereseits ko¨nnte es sein, dass der Fluss in diesem Bereich gar nicht
von der Scheibe hervorgerufen wird, sondern von dem von Absil et al. (2006) berichteten inne-
ren Ring.
Ab ungefa¨hr 150 µm kommt es zu starken Abweichungen sowohl zwischen den beiden Kurven,
als auch zwischen den berechneten und den beobachteten SEDs. Im Fall (1) wird der zuerst zu
steile Abfall nach 100 µm gebremst und die Kurve verla¨uft zu flach, so dass die Flu¨sse im
Submillimeterbereich weit oberhalb der Beobachtungen liegen. Im Gegensatz dazu wird im
Fall (2) der Abfall fortgesetzt. Im Submillimeterbereich erha¨lt man damit eine a¨hnliche Form
wie bei den Anpassungen von Su et al. (2005).
Die Ursache, welche zu den Unterschieden in den SEDs fu¨r die Fa¨lle mit und ohne Kraterie-
rung fu¨hrt, wird deutlich, wenn man sich die Abha¨ngigkeit der Oberfla¨chenzahldichte von der
Teilchengro¨ße fu¨r mehrere Absta¨nde in Abbildung 6.7 anschaut. Auch hier wurden wieder die
Korrekturfaktoren beru¨cksichtigt. Fu¨r große Absta¨nde vom Stern ist der Einfluss der Kraterie-
rung fast zu vernachla¨ssigen. Die Kurven liegen im Fall (2) nur geringfu¨gig unter denen von Fall
(1). Das Gleiche gilt auch im Bereich der Anfangsverteilung fu¨r Teilchen bis etwa 90 µm. Da-
nach allerdings kommt es im Fall (1) zu einem Anstieg der Oberfla¨chenzahldichte im Gegensatz
zu Fall (2), wo die Kurve weiterhin monoton abfa¨llt. Es herrscht also ein relativer Mangel an
gro¨ßeren Teilchen bei der Beru¨cksichtigung von Kraterierung. Da diese auch erst bei la¨ngeren
Wellenla¨ngen effektiv emittieren, ist hier der Unterschied der beiden SEDs begru¨ndet.
Kraterierende Kollisionen verschieben also das Gleichgewicht in der Scheibe hin zu kleinen
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Teilchen. Dies war zu erwarten. Kollisionen mit niedrigeren Aufprallenergien bleiben im Fall
(1) ohne Wirkung. Im Fall (2) allerdings werden kleinere Fragmente ausgeschlagen. Die gro¨ße-
ren Teilchen und Planetesimale werden also langsam erodiert.
Zusammenfassend kann man sagen, dass die Kollisionsmodelle von Krivov et al. (2006) im
nahen Infrarot eine recht gute ¨Ubereinstimmung mit den Beobachtungen liefern. Erst ab dem
mittleren Infrarot kommt es zu erheblichen Abweichungen, sowohl nach oben bei Vernachla¨ssi-
gung von Kraterierung als auch nach unten bei deren Beru¨cksichtigung. Dies macht deutlich,
dass zu einer korrekteren Beschreibung der Dynamik des Vegasystems eine Art Mittelweg ge-
funden werden muss.
Allerdings soll an dieser Stelle darauf hingewiesen werden, dass gerade in der Beschreibung von
kraterierenden Kollisionen große Unsicherheiten beinhaltet sind. So werden beispielsweise die
Mechanismen bei Kollisionen zwischen kleinen Teilchen, welche bis jetzt noch nicht bekannt
sind, einfach aus den Mechanismen bei Kollisionen zwischen gro¨ßeren Partikeln extrapoliert
(The´bault & Augereau, 2007, z. B.). Es besteht somit die Mo¨glichkeit, dass mit steigender
Kenntnis der Kollisionsmechanismen a¨hnlich gute Ergebnisse wie im nahen Infrarot auch bei
la¨ngeren Wellenla¨ngen erzielt werden ko¨nnten.
Desweiteren ist zu beachten, dass die gewa¨hlte Anfangsverteilung des Staubes und der Plane-
tesimale recht unwahrscheinlich ist. Es ist wohl kaum davon auszugehen, dass nach der Entste-
hung des Sterns eine Verteilung u¨brig bleibt, die sich auf einen eng begrenzten Ring beschra¨nkt
und die Teilchen dabei so verteilt sind, dass sie eine konstante optische Dicke hervorrufen. Der
Einfluss der Anfangsverteilung auf die Entwicklung des Systems und damit auf die zu erwar-
tende SED ist schwer abzuscha¨tzen. Es ist aber zu hoffen, dass nachfolgende Untersuchungen
mit realistischeren Ausgangsverteilungen zu einer noch besseren ¨Ubereinstimmung mit den Be-
obachtungen fu¨hren werden.
6.2.4 Vergleich
Zum Abschluss sollen noch einmal die Strukturen der Vegascheibe, wie sie zum einen von
Su et al. (2005) aus Beobachtungen abgeleitet und zum anderen von Krivov et al. (2006) aus
dynamischen Untersuchungen gewonnen wurden, miteinander verglichen werden.
Aus Abbildung 6.6 geht hervor, dass bei der zweiten Anpassung von Su et al. (2005) und beim
Fall von kraterierenden und katastrophalen Kollisionen von Krivov et al. (2006) die gro¨ßten
¨Ubereinstimmungen in den SEDs erreicht werden. Es lohnt sich also, die Oberfla¨chenzahldich-
ten der beiden Scheibenstrukturen gegenu¨berzustellen. Die Gegenu¨berstellung ist in Abbildung
6.8 zu finden. Es zeigt sich, dass etwa zwischen 8 und 11 µm die Dichten ungefa¨hr gleich sind
und fast parallel verlaufen. Dies ist also der Bereich, der fu¨r die Flu¨sse beim Maximum des
Exzesses, wo die ¨Ubereinstimmungen in der SED am gro¨ßten sind, verantwortlich ist.
Gro¨ßere Teilchen bis zur oberen Grenze der Anpassung (2) treten in dieser Struktur von Su et al.
(2005) bei allen Absta¨nden ha¨ufiger auf als in der Struktur von Krivov et al. (2006). Als Folge
davon la¨sst sich in den SEDs sehr gut ein langsamerer Abfall erkennen. Die Tatsache, dass
die SEDs ab etwa 1000 µm wieder fast identisch verlaufen, macht den zu vernachla¨ssigenden
Einfluss noch gro¨ßerer Teilchen bei Krivov et al. (2006) auf die thermische Strahlung wegen der

























Abbildung 6.8: Vergleich der Oberfla¨chendichte zwischen der ersten Anpassung von Su et al.
(2005) und dem Fall (2) bei Krivov et al. (2006)
zu geringen Dichte deutlich. Der zusa¨tzliche Vergleich mit Abbildung 6.7 la¨sst des Weiteren
erkennen, dass ein schmalerer Ring um etwa 100 AU mit Teilchen ab etwa 90 µm bei einer
etwas ho¨heren Dichte als im Fall (2) und einer etwas geringeren Dichte als in Fall (1) die
beobachteten Flu¨sse im Submillimeterbereich erkla¨ren wu¨rde.
Teilchen kleiner als 8 µm sind in der Vegascheibe nach Krivov et al. (2006), bedingt durch
den Strahlungsdruck, nur sehr wenig vorhanden, im Gegensatz zu der Anpassung von Su et al.
(2005). Diese Teilchen fehlen, um die gemessenen Exzesse bei kurzen Wellenla¨ngen zu er-
kla¨ren. Fu¨r Radien kleiner als 1 µm verschwindet der Einfluss des Staubes trotz der steigenden
Oberfla¨chenzahldichte. Zwar ist auch von diesen Teilchen thermische Emission zu erwarten,
diese liegt aber wegen der geringen Gro¨ße bei so kurzen Wellenla¨ngen, dass sie von dem dort
bereits sehr hellen Sternspektrum u¨berstrahlt wird.
Als letztes werden nun noch die von den verschiedenen Oberfla¨chenzahldichten erzeugten
Verla¨ufe der optischen Dicken miteinander verglichen. Abbildung 6.9 zeigt einen ab 150−
200 AU fast parallel verlaufenden Abfall der optischen Dicken bei allen vier Scheibenstruktu-
ren. Wa¨hrend zum Stern hin die Kurven bei Su et al. (2005) bis zur inneren Ringgrenze streng
monoton ansteigen, besitzen die Kurven von Krivov et al. (2006) bei etwa 100 AU, also im Be-
reich der angenommenen Ausgangsverteilung, ein Maximum und fallen nach innen wieder ab.
Der Unterschied der optischen Dicken bei Su et al. (2005) und Krivov et al. (2006) von fast
einer Gro¨ßenordnung wird zum einen durch die bei Su et al. (2005) mehr als doppelt so hohen
Massen hervorgerufen. Zum anderen ist es eine Folge der Diskrepanzen in der Ha¨ufigkeit der
Teilchen kleiner als 7 µm. Diese sind na¨mlich fu¨r einen Großteil der Stauboberfla¨che verant-
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Abbildung 6.9: Vergleich der optischen Dicken in den verschiedenen, betrachteten Strukturen
wortlich. In der SED haben sie allerdings, wie oben besprochen, nur einen Einfluss bei kurzen




Wir du¨rfen das Weltall nicht einengen, um es den Grenzen unseres Vorstellungs-
vermo¨gens anzupassen, wie der Mensch es bisher zu tun pflegte. Wir mu¨ssen viel-
mehr unser Wissen ausdehnen, so dass es das Bild des Weltalls zu fassen vermag.
FRANCIS BACON
Zirkumstellare Tru¨mmerscheiben sind ¨Uberreste der Stern– und Planetenentstehung. Sie bil-
den sich aus protoplanetaren Scheiben, nachdem nach etwa 10 Myr das Gas der Scheibe durch
die Sternstrahlung ausgeblasen worden ist. Wie der Name schon sagt, bestehen Tru¨mmerschei-
ben aus Teilchen im Bereich von wenigen µm bis hin zu vielen km Radius. Ihre Dynamik ist
bestimmt vor allem durch die Gravitation und den Strahlungsdruck des Sterns, den Poynting–
Robertson–Effekt, sowie Kollisionen.
Die einzelnen Bestandteile der Tru¨mmerscheibe werden von der Strahlung des Zentralsterns
aufgeheizt und damit zur thermischen Emission angeregt. Als Folge la¨sst sich in der spektralen
Energieverteilung des Sterns ein Exzess im Infrarot beobachten. Die Form dieses Exzesses wird
bestimmt durch die Verteilung des Staubes in der Scheibe, welche wiederum von den in der
Scheibe wirkenden dynamischen Prozessen bestimmt ist.
Im Zuge dieser Diplomarbeit wurde das Programm SpecCalc zur Berechnung von spektralen
Energieverteilungen entwickelt. Damit wurden zum einen unter der Annahme einfacher Potenz-
gesetze fu¨r die Verteilung des Staubes die SEDs an Beobachtungen angepasst. Zum anderen
wurde das Ergebnis einer theoretisch dynamischen Rechnung verwendet und die daraus resul-
tierende SED wiederum mit Beobachtungen verglichen. Ziel war es, Informationen u¨ber den
Aufbau der Systeme und damit u¨ber die in ihnen wirkenden Prozesse und Mechanismen zu
gewinnen.
7.1 Methoden und Annahmen
Zur Berechnung der spektralen Energieverteilungen mussten mehrere vereinfachende Annah-
men gemacht werden. Im Folgenden sollen die wichtigsten noch einmal aufgelistet und kurz
diskutiert werden.
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• Alle ¨Uberlegungen basieren auf der Annahme einer optisch du¨nnen Scheibe. Nach Sheret
et al. (2004) gilt dies nur fu¨r Systeme mit einer fractional Luminosity von Ldisk/L∗ < 0,01
und einem ¨Offnungswinkel von > 2◦. Fu¨r optisch dickere Scheiben mu¨sste Strahlungs-
transfer beru¨cksichtigt werden, da der Staub in der Na¨he des Sterns die weiter entfernten
Bereiche der Scheibe teilweise vor der Sternstrahlung abschirmt. Weil Tru¨mmerschei-
ben typischerweise optisch du¨nn sind, bedeutet die verwendete Na¨herung keine wirkliche
Einschra¨nkung im Rahmen der hier betrachteten Problemstellung.
• Fu¨r die Geometrie der Scheibe wurde immer eine axialsymmetrische Verteilung des Stau-
bes angenommen. In wieweit diese Annahme berechtigt ist, la¨sst sich schwer sagen. Nur
wenige Tru¨mmerscheiben konnten bis jetzt ra¨umlich aufgelo¨st beobachtet werden. Es
kommt erschwerend hinzu, dass sich Beobachtungen mit verschiedenen Instrumenten zu
widersprechen scheinen. So deuten Untersuchungen im Submillimeterbereich bei 850 µm
und 1300 µm (Holland et al., 1998; Dent et al., 2000; Koerner et al., 2001) auf die Bil-
dung von Klumpen in der Tru¨mmerscheibe um Vega hin. Andererseits leiten Su et al.
(2005) aus den hochaufgelo¨sten Aufnahmen von Spitzer bei 24, 70 und 160 µm einen
nahezu axialsymmetrischen Aufbau der Scheibe ab. Die Tatsache, dass diese klumpigen
Strukturen bei langen Wellenla¨ngen beobachtet werden, deutet allerdings darauf hin, dass
sie auf große Teilchen beschra¨nkt sind. Aufgrund ihrer geringen Anzahl und recht schwa-
chen Strahlung im betrachteten Spektralbereich ist der Einfluss auf die SED nur gering.
Somit stellt die Annahme von Axialsymmetrie eine akzeptable Na¨herung dar.
• Bei allen Rechnungen wurden die Staubteilchen als kugelfo¨rmig angenommen. Natu¨rlich
werden im Allgemeinen die einzelnen Teilchen einer Tru¨mmerscheibe nicht von spha¨ri-
scher Gestalt sein, sondern eine beliebige Formverteilung besitzen (Tamanai et al., 2006).
Eine bessere Na¨herung wa¨re dann beispielsweise die Annahme von elliploidfo¨rmigen
Teilchen mit einer Verteilung der Halbachsen und der Orientierungen der Teilchenach-
sen im Raum. Die Folge wa¨re ein allgemeiner Anstieg der Absorptionseffizienzen und
damit eine Versta¨rkung des optischen Flusses der Scheibe. Im Vergleich zu einer Schei-
be aus spha¨rischen Teilchen wa¨re also weniger Staub erforderlich, um die beobachteten
Flu¨sse zu erkla¨ren. Die in den Kapiteln 4 bis 6 bestimmten Staubmassen mu¨ssten also als
obere Massengrenzen aufgefasst werden. An dieser Stelle ist allerdings darauf hinzuwei-
sen, dass u¨ber die tatsa¨chliche Formverteilung des zirkumstellaren Staubes kaum etwas
bekannt ist. Letztendlich bleibt also nichts anderes u¨brig, als auf kugelfo¨rmige Staubteil-
chen zuru¨ckzugreifen.
• Zur Beru¨cksichtigung der optischen Eigenschaften der Staubteilchen wurde die Mie–
Theorie verwendet und mit einem Algorithmus aus Bohren & Huffman (1983) im Spec-
Calc umgesetzt. Dieser hat den Nachteil, dass er bei großen Gro¨ßenparametern nicht
mehr konvergiert, so dass nur Teilchen bis maximal 2 – 2,5 mm betrachtet werden konn-
ten. Zwar ist die Menge an Teilchen mit gro¨ßeren Radien sehr klein und ihre thermische
Strahlung in dem betrachteten Spektralbereich recht gering, dennoch ist ein Einfluss die-
ser Teilchen auf die Gesamtmasse des Rings vorstellbar. Um sie also in weiterfu¨hrenden
Untersuchungen mit einzubeziehen, ko¨nnte das betrachtete Teilchengro¨ßeintervall in drei
Teile eingeteilt werden. Die Strahlung kleiner Teilchen wu¨rde weiterhin u¨ber die Mie–
Theorie beschrieben, die Rayleigh–Gans–Theorie ka¨me bei mittelgroßen Teilchen zum
Einsatz und bei großen Teilchen wu¨rden die Gesetze der geometrischen Optik verwendet.
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• Alle Staubteilchen wurden als homogen betrachtet. Auch wenn verschiedene Staubkom-
ponenten beru¨cksichtigt werden konnten, so war immer nur eine bestimmte Anzahl der
Staubteichen aus einer einzigen Komponente homogen zusammengesetzt. Physikalisch
gibt es keinen Grund, warum ein Teilchen nicht auch aus mehreren Stoffen aufgebaut
sein ko¨nnte. Vorstellbar wa¨re beispielsweise ein Gesteinskern, der von einer Eishu¨lle um-
schlossen ist. Auch du¨rfte die Porosita¨t der Teilchen einen Einfluss auf die optischen
Eigenschaften haben. Eine mo¨gliche Behandlung dieses Problems wird von Voshchin-
nikov et al. (2003) durch die Verwendung von Multischichtkugeln gezeigt. Dies bietet
desweiteren eine Mo¨glichkeit zur Beschreibung poro¨ser Teilchen.
• Zur Berechnung der Absorptionseffizienzen wurde pro Komponente nur ein Datensatz
mit optischen Daten verwendet. Damit wurde vernachla¨ssigt, dass sowohl der Real–
als auch der Imagina¨rteil des Brechungsindexes abha¨ngig von der Temperatur der Teil-
chen sind, aber auch von der Gro¨ße der betrachteten Teilchen. Diese Gro¨ßenabha¨ngig-
keit ist beispielsweise bei Draine (1985) zu sehen. Um dieser Abha¨ngigkeit Rechnung
zu tragen, gibt es zwei Mo¨glichkeiten. Die erste wa¨re, fu¨r jede Komponente verschie-
dene Datensa¨tze bei unterschiedlichen Teilchengro¨ßen und Temperaturen zu verwenden.
Dies ist allerdings kaum durchfu¨hrbar, da es eine solche Vielfalt an Laboruntersuchun-
gen nicht gibt. Die zweite Mo¨glichkeit besteht darin, die vorhandenen Daten auf andere
Temperatur– und Teilchengro¨ßebedingungen theoretisch zu extrapolieren. Leider sind die
dazu notwendigen theoretischen Modelle nur begrenzt vorhanden.
Trotz dieser vereinfachenden Annahmen bestand im Fall des in Kapitel 1.4 beschriebenen ersten
Lo¨sungsansatzes das Problem, zu viele freie Parameter bestimmen zu mu¨ssen. So besitzt jeder
betrachtete Ring mindestens (wenn lediglich eine chemische Komponente beru¨cksichtigt wird)
acht Freiheitsgrade. Hier kommt erschwerend hinzu, dass, wie in Abbildung 4.3 zu sehen ist,
¨Anderungen bei verschiedenen Parametern a¨hnliche Auswirkungen auf die SED haben. Somit
ist nicht auszuschließen, dass neben den erhaltenen Parametereinstellungen auch durch andere
Kombinationen a¨hnlich gute Anpassungen erzielt werden.
Dennoch war es mo¨glich, durch die Berechnung der spektralen Energieverteilungen mit dem
SpecCalc Aussagen zu den verschiedenen Systemen zu treffen. Diese sollen nun am Ende noch
einmal zusammengefasst werden.
7.2 Ergebnisse
Die erste Anwendung des Programms bestand darin, die SEDs der Staubsysteme um die Sonne,
die Zodiakalwolke und den Kuiper–Gu¨rtel, zu berechnen. Aus Beobachtungen ist bekannt, dass
die Dynamik dieser Systeme durch den Poynting–Robertson–Effekt bestimmt ist. Zusa¨tzlich
wurden die SEDs fu¨r den hypothetischen Fall berechnet, dass die Staubsysteme durch Kolli-
sionen dominiert werden, was wesentlich massereicheren Scheiben entspricht. Es zeigte sich,
dass lediglich der Kuiper–Gu¨rtel und sein Analogon mit heutigen Beobachtungsmo¨glichkeiten
von aue¨rhalb des Sonnensystems detektierbar wa¨ren. Der Vergleich der SEDs von kollisions–
und Poynting–Robertson–dominierten Systemen zeigte, dass im ersten Fall, die Infrarotexzes-
se bei deutlich ku¨rzeren Wellenla¨ngen auftreten. Diese Verschiebung, zusammen mit den typi-
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scherweise ho¨heren Massen in kollisionsdominierten Systemen, begu¨nstigt die Beobachtbarkeit
dieser Systeme im Vergleich zu PR–dominierten Systemen.
Als Zweites wurde das sonnena¨hnliche System HD 72905 betrachtet. Die aus der Variation
der Parameter abgeleitete Struktur des Staubrings weist ¨Ahnlichkeiten sowohl zur Zodiakal-
wolke, als auch zum Kuiper–Gu¨rtel auf. Die Radial– und die Teilchengro¨ßeabha¨ngigkeit der
Oberfla¨chenzahldichte lassen auf ein durch Kollisionen bestimmtes System schließen. Die Hy-
pothese eines dem Late Heavy Bombardmend a¨hnlichen Ereignisses (Wyatt et al., 2007) kann
durch die vorgenommenen Untersuchungen weder besta¨tigt, noch ausgeschlossen werden.
HD 69830 mit drei bekannten Radialgeschwindigkeitsplaneten war die dritte Anwendung. Ge-
nauere Aussagen u¨ber die Struktur des Systems konnten wegen der wenigen zur Verfu¨gung
stehenden Beobachtungen nicht getroffen werden. Dennoch konnte gezeigt werden, dass bei-
de Stabilita¨tszonen bzgl. der SEDs mo¨gliche Aufenthaltsorte des Staubes sind. Die gefundene
Obergrenze der Teilchengro¨ße erscheint sehr klein, muss aber noch mit dynamischen Rechnun-
gen u¨berpru¨ft werden.
Danach wurden die SEDs der beiden Objekte ID 8 und ID 9 aus dem 30 Myr alten, offe-
nen Sternhaufen NGC 2547 untersucht. Die Beobachtungen scheinen nicht mit der Existenz
einer Tru¨mmerscheibe vereinbar zu sein. Vielmehr deuten die hohen Exzesse auf Class II / III–
Systeme hin, was wiederum den Altersabscha¨tzungen des Sternhaufens widerspricht. Alterna-
tiv ko¨nnten die Exzesse auch durch nichtaufgelo¨ste Hintergrundobjekte hervorgerufen worden
sein. Sowohl zur ¨Uberpru¨fung des Alters von ID 8 und ID 9, als auch zur Suche nach eventuellen
Hintergrundobjekten sind weitere Beobachtungen notwendig.
Das letzte betrachtete System war Vega. Hier wurden zuerst die Ergebnisse von Su et al. (2005)
u¨berpru¨ft. Beide verwendeten Strukturmodelle der Scheibe erzeugten eine gute ¨Ubereinstim-
mung der berechneten SEDs mit den Beobachtungen im nahen und mittleren Infrarot. Die Ab-
weichungen bei la¨ngeren Wellenla¨ngen konnten durch leichte Modifikationen minimiert wer-
den. Die beste Anpassung allerdings, unter der Annahme eines Doppelringsystems, ruft aus
physikalischer Sicht die meisten Zweifel hervor. In allen erhaltenen Anpassungen sind unter
Beru¨cksichtigung dynamischer ¨Uberlegungen zu viele kleine Teilchen unterhalb der Blow–out–
Grenze vorhanden. Insgesamt scheint eine einfache Staubverteilung in Form eines Potenzgeset-
zes ungeeignet, um die Verha¨ltnisse im Vegasystem zu beschreiben.
Die dynamischen Modelle von Krivov et al. (2006) geben in den berechneten SEDs die Be-
obachtungen im mittleren Infrarot gut wieder, erzeugen aber Abweichungen im nahen, sowie
im fernen Infrarot und im Submillimeterbereich. Es scheint einen Mangel an kleinen Teilchen
unterhalb der Blow–out–Grenze zu geben. Hier mu¨ssen weitere Anstrengungen unternommen
werden, die Produktion kleiner Teilchen zu verstehen und ada¨quat zu beschreiben. Des Weiteren
wird die Dynamik in Hinsicht auf die Anzahl gro¨ßerer Teilchen ab 100 µm durch das Modell
nicht korrekt wiedergegeben. Eine Modifikation der Kollisionen, insbesondere der kraterieren-
den Kollisionen, sowie eine realistischere Anfangsverteilung ko¨nnte Abhife verschaffen.
Zum Schluss kann man als Fazit festhalten, dass aus dem direkten Vergleich zwischen beobach-
teter und berechneter spektraler Energieverteilung, wie es in den Kapiteln 4.1 bis 6.2.2 getan
wurde, wohl kaum genauere Aussagen u¨ber die Struktur von zirkumstellaren Tru¨mmerschei-
ben getroffen werden ko¨nnen. Selbst bei besserer Kenntnis der Teilchenform und der chemi-
schen Zusammensetzung blieben zu viele Freiheitsgrade, um verla¨sslichere Aussagen u¨ber die
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Scheibenstruktur treffen zu ko¨nnen. Fu¨r einen tieferen Einblick in den Aufbau von Tru¨mmer-
scheiben ist man auf ra¨umlich aufgelo¨ste Scheibenbeobachtungen und den Vergleich mit den
entsprechenden, berechneten Daten angewiesen. Trotz alledem eignet sich die hier verwendete
Methode fu¨r grobe Abscha¨tzungen zur Staubmasse und der ungefa¨hren Position des Staubes.
Weiterhin bietet sie eine erste Mo¨glichkeit zur Verifizierung theoretischer, dynamischer Model-
le zirkumstellarer Tru¨mmerscheiben, wie in Kapitel 6.2.3 gezeigt worden ist. Gerade auf diesem
Gebiet sind in Zukunft wertvolle Ergebnisse zu erwarten.
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Anhang A
Verwendete Zeichen und Symbole
Symbol Bedeutung
an, bn, cn, dn . . . . Streukoeffizienten
Bλ . . . . . . . . . . . . . Plancksches Strahlungsgesetz
β . . . . . . . . . . . . . . Verha¨ltnis aus direktem Strahlungsdruck und Gravitation
. . . . . . . . . . . . . . . . Verha¨ltnis aus Teilchen– und Vakuumlichtgeschwindigkeit
c . . . . . . . . . . . . . . . Vakuumlichtgeschwindigkeit
Cabs . . . . . . . . . . . . Absorptionsquerschnitt
Cext . . . . . . . . . . . . Extinktionsquerschnitt
Csca . . . . . . . . . . . . Streuquerschnitt
χν . . . . . . . . . . . . . Extinktionskoeffizient
D . . . . . . . . . . . . . . Abstand zum System
∆ . . . . . . . . . . . . . . Verha¨ltnis aus der Breite des Rings und der Entfernung zum Stern
eˆ . . . . . . . . . . . . . . . Richtung des komplexen Wellenvektors
E . . . . . . . . . . . . . . elektrisches Feld
ε . . . . . . . . . . . . . . halber ¨Offnungswinkel der Scheibe
. . . . . . . . . . . . . . . . allgemeine Dielektrizita¨t
ε0 . . . . . . . . . . . . . . Dielektrizita¨tszahl im Vakuum
fd . . . . . . . . . . . . . . fractional Luminosity
f +ν . . . . . . . . . . . . . Strahlungsfluss eines Teilchens in Einheiten der Frequenz
Fν . . . . . . . . . . . . . Strahlungsfluss der Scheibe in Einheiten der Frequenz
Fλ . . . . . . . . . . . . . Strahlungsfluss der Scheib in Einheiten der Wellenla¨nge
Fλ ,∗ . . . . . . . . . . . . Strahlungsfluss des Sterns in Einheiten der Wellenla¨nge
Fdir . . . . . . . . . . . . direkter Strahlungsdruck
FG . . . . . . . . . . . . . Gravitationskraft
Fpg . . . . . . . . . . . . photogravitative Kraft
FPR . . . . . . . . . . . . Poyntig–Robertson–Zugkraft
g . . . . . . . . . . . . . . . Oberfla¨chengravitation des Sterns
G . . . . . . . . . . . . . . Gravitationskonstante
Gg . . . . . . . . . . . . . Querschnittsfla¨che eines Teilchens
H . . . . . . . . . . . . . . Skalenho¨he in einer Sternatmospha¨re




η . . . . . . . . . . . . . . Exponent fu¨r die Teilchengro¨ße–Verteilung des Staubes
ην . . . . . . . . . . . . . Emissionskoeffizient
i . . . . . . . . . . . . . . . imagina¨re Einheit
Iν . . . . . . . . . . . . . . Intensita¨t eines Lichtstrahls
Ii . . . . . . . . . . . . . . eingestrahlte Intensita¨t
Jn . . . . . . . . . . . . . . Bessel–Funktionen erster Art
k . . . . . . . . . . . . . . komplexer Wellenvektor
k′ . . . . . . . . . . . . . . Realteil des komplexen Wellenvektors
k′′ . . . . . . . . . . . . . Realteil des komplexen Wellenvektors
κ . . . . . . . . . . . . . . Imagina¨rteil des Brechungsindexes
l . . . . . . . . . . . . . . . typische La¨nge in einer Sternatmospha¨re
Ldisk . . . . . . . . . . . Leuchtkraft der Scheibe
L⊙ . . . . . . . . . . . . . Leuchtkraft der Sonne
L∗ . . . . . . . . . . . . . Leuchtkraft des Sterns
Lλ ,∗ . . . . . . . . . . . . Leuchtkraft des Sterns bei der Wellenla¨nge λ
Labsg . . . . . . . . . . . . von Teilchen absorbierte Leuchtkraft
Lemg . . . . . . . . . . . . von Teilchen emittierte Leuchtkraft
Lemλ ,g . . . . . . . . . . . . von Teilchen bei der Wellenla¨nge λ emittierte Leuchtkraft
λ . . . . . . . . . . . . . . Wellenla¨nge
m . . . . . . . . . . . . . . relativer Brechungsindex
mg . . . . . . . . . . . . . Teilchenmassen
Mbol . . . . . . . . . . . . bolometrische Helligkeit
Md . . . . . . . . . . . . . Staubmasse
M⊕ . . . . . . . . . . . . Erdmasse
M⊙ . . . . . . . . . . . . Masse der Sonne
M∗ . . . . . . . . . . . . . Masse des Sterns
M, Memn, Momn . Vektorharmonische
µ . . . . . . . . . . . . . . Kosinus des Streuwinkels (in Kapital 2.6)
. . . . . . . . . . . . . . . . allgemeine Permeabilita¨t (in Kapital 2.5)
µ0 . . . . . . . . . . . . . Permeabilita¨t im Vakuum
n . . . . . . . . . . . . . . . Realteil des Brechungsindexes
n(r), n(r,s) . . . . . . Zahldichte
n . . . . . . . . . . . . . . Richtung eines Lichtstrahls
N . . . . . . . . . . . . . . komplexer Brechungsindex
N(r), N(r,s) . . . . . Oberfla¨chenzahldichte
N, Nemn, Nomn . . . Vektorharmonische
ν . . . . . . . . . . . . . . Frequenz
ω . . . . . . . . . . . . . . Kreisfrequenz
dω . . . . . . . . . . . . . Raumwinkelelement
Pmn . . . . . . . . . . . . . assoziierte Legendre–Funktionen erster Art
ψn . . . . . . . . . . . . . Riccati–Bessel–Funktionen
Qabsλ , Qabs . . . . . . . Absorptionseffizienz
Qext . . . . . . . . . . . . Extinktionseffizienz
Qpr . . . . . . . . . . . . . Strahlungsdruckeffizienz
Qsca . . . . . . . . . . . . Streueffizienz
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Symbol Bedeutung
r . . . . . . . . . . . . . . . Abstand vom Stern
rmin, rmax . . . . . . . innere und a¨ußere Begrenzung des Rings
r0 . . . . . . . . . . . . . . beliebiger Normierungsabstand
R⊙ . . . . . . . . . . . . . Radius der Sonne
R∗ . . . . . . . . . . . . . Sternradius
ρ . . . . . . . . . . . . . . Dichte der Staubteilchen
s . . . . . . . . . . . . . . . Teilchenradius
smin, smax . . . . . . . minimaler und maximaler Teilchenradius
s0 . . . . . . . . . . . . . . beliebiger Normierungsteilchenradius
sbolw . . . . . . . . . . . Blow–out–Radius
Sd . . . . . . . . . . . . . . totaler Wirkungsquerschnitt des Staubes
dS . . . . . . . . . . . . . Querschnitt eines Materieelements
σB . . . . . . . . . . . . . Stefan–Boltzmann–Konstante
Σ(r), Σ(r,s) . . . . . Querschnittsoberfla¨chendichte
t . . . . . . . . . . . . . . . Zeit
tcoll . . . . . . . . . . . . Zeitskala fu¨r Kollisionen
tevap . . . . . . . . . . . . Zeitskala fu¨r Evaporation
tf . . . . . . . . . . . . . . Zeitskala fu¨r einen Flu¨ssigkeitsfluss
tPR . . . . . . . . . . . . . Zeitskala fu¨r den Poynting–Robertson–Effekt
tR . . . . . . . . . . . . . . Zeitskala fu¨r einen Strahlungsfluss
T . . . . . . . . . . . . . . vektorielle Streuamplitude
Tg . . . . . . . . . . . . . . Temperatur der Staubteilchen
T⊙ . . . . . . . . . . . . . Effektivtemperatur der Sonne
Tmin, Tmax . . . . . . . minimale und maximale Staubtemperatur in der Scheibe
τ . . . . . . . . . . . . . . mittlere, normale, geometrische optische Dicke
τν . . . . . . . . . . . . . . optische Tiefe in einer Sternatmospha¨re
θ . . . . . . . . . . . . . . Streuwinkel
v . . . . . . . . . . . . . . . typische Geschwindigkeit in einer Sternatmospha¨re
v . . . . . . . . . . . . . . . Teilchengeschwindigkeit
Wabs . . . . . . . . . . . . absorbierte Energie
Wext . . . . . . . . . . . . Extinktionsanteil der Energie
Wi . . . . . . . . . . . . . einfallende Energie
Wsca . . . . . . . . . . . . gestreute Energie
x . . . . . . . . . . . . . . . Gro¨ßenparameter
x . . . . . . . . . . . . . . . Ortsvektor
ξ . . . . . . . . . . . . . . Exponent fu¨r die radiale Verteilung des Staubes
ξn . . . . . . . . . . . . . . Riccati–Bessel–Funktionen
Yn . . . . . . . . . . . . . . Bessel–Funktionen zweiter Art
zn . . . . . . . . . . . . . . spha¨rische Bessel–Funktionen der ersten beiden Ordnungen
ζ (s), ζ . . . . . . . . . Verha¨ltnis der absorbierten Sternleuchtkraft zur bolometrischen Stern-
leuchtkraft




















double x(double s, double lambda) // Groessen-Parameter
{
return
2 * M_PI * N_med * s / lambda;
}
/*=============================================================*/
/* Funktionen des Staubes */
/*=============================================================*/
/*====================Abstand vom Stern========================*/
double abst(double integ_star, double integ_grain)
{
return
0.5 * Rs * sqrt(integ_star / integ_grain);
}
double r(double s, double T, double integ_star, int k)
{
return
0.5 * Rs * sqrt(integ_star / int_l1(T, k));
}
/*=================Ableitung des Abstandes=====================*/
double dr(double abstand, double integ_grain, double integ_grain2)
{
return
-1.0 / 2.0 * abstand / integ_grain * integ_grain2;
}
/*=============Temperatur bei gegebenem Abstand================*/
int extremum;
double f(int i, double T, double s, double integ_star, int k, int anzahl, int extremum)
{
double a;
if(extremum == 1) // "1" fuer Tmax
{a = (r(s, T, integ_star, k) - rmin[i]);}
else
{
if(extremum == 0) // "0" fuer Tmin
{a = (r(s, T, integ_star, k) - rmax[i]);}




double Temp(int i, double s, double integ_star, int k, int anzahl, int extremum)
{
double Tgmax = 3000.0;
double Tgmin = 0.5;
double mitte = (Tgmax+Tgmin) / 2.0;
while (fabs(f(i, mitte, s, integ_star, k, anzahl, extremum)) >= 20.0) // Bisektinsverfahren
{
if (f(i, Tgmin, s, integ_star, k, anzahl, extremum) * f(i, mitte, s, integ_star, k, anzahl, extremum) <= 0.0|| f(i, mitte, s, integ_star, k, anzahl, extremum) * f(i, Tgmax, s, integ_star, k, anzahl, extremum) <= 0.0)
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{







else {printf("keine Nullstelle\n"); break;}





double wirk_quer(int i, int komp)
{
return
3.0 * anteil[i][komp] * M_disk[i]*M_earth / 4.0 / rho[i][komp] * (4.0 - eta[i]) / (3.0 - eta [i])
* (pow(smax[i],(3.0-eta[i])) - pow(smin[i], (3.0-eta[i])))
/ (pow(smax[i],(4.0-eta[i])) - pow(smin[i], (4.0-eta[i])));
}
double N0(int i, int komp)
{
return
Sd[i][komp] / r0/r0 / s0/s0/s0 * (2.0 - xi[i]) * (3.0 - eta[i]) / 2.0 / M_PI / M_PI
/ ( pow( (rmax[i] / r0), (2.0-xi[i]) ) - pow( (rmin[i] / r0), (2.0-xi[i]) ) )
/ ( pow( (smax[i] / s0), (3.0-eta[i]) ) - pow( (smin[i] / s0), (3.0-eta[i]) ) )
* pow(r0, xi[i]) * pow(s0, eta[i]);
}
double N_o(int i, int komp, double abstand, double s)
{
return
sgm0[i][komp] / pow(abstand, xi[i]) / pow(s, eta[i]);
}
/*==============Planck’sches Strahlungsgesetz==================*/
double B(double lambda, double T) // in Einheiten der Frequenz
{
return
2.0 * h * c0 / pow(lambda,3.0) / (exp(h * c0 / kb / lambda / T) - 1.0);
}
double Bl(double lambda, double T, int numb) // in Einheiten der Wellenlaenge
{
if (T == Ts)
{
return









double qabs(double s, double lambda) // die Datenpunkte aus berechnung_qabs werden linear verbunden
{
double abs_koef;
if(s < size[0]) {abs_koef = 1.0;}
else
{
if(s >= size[sizes-1]) {abs_koef = 1.0e-25;}
else
{
for(int scount=0; scount<sizes; scount++)
{








if(lambda >= lamb[anzahl-1]){abs_koef = 1.0e-25;}
else
{
for(int lcount=0; lcount<anzahl; lcount++)
{
if(lambda >= lamb[lcount] && lambda < lamb[lcount+1])
{
double k1 = ((0.0) - (lamb[lcount+1] - lamb[lcount])*(effi[scount+1][lcount] - effi[scount][lcount]))
/ ((size[scount+1] - size[scount])*(lamb[lcount+1] - lamb[lcount]) - (0.0));
double k2 = ((0.0) - (size[scount+1] - size[scount])*(effi[scount][lcount+1] - effi[scount][lcount]))
/ ((size[scount+1] - size[scount])*(lamb[lcount+1] - lamb[lcount]) - (0.0));
















double F(int i, int j, int anzahl, double lambda, double T, double abstand, double s)
{
return
2.0 * M_PI*M_PI * abstand * s*s * N_o(i, j, abstand, s) * qabs(s, lambda) * B(lambda, T)/ D/D;
}
/*=============================================================*/










M_PI *Rs*Rs / D/D * Bs(lambda);
}
double Fs_Haus(double lambda) // die Datenpunkte aus Hauschildt werden linear verbunden
{
double fluss;
if (lambda < wellenlaenge[0])
{
double expo_1 = log(Fluss[0]/Fluss[1]) / (wellenlaenge[0] - wellenlaenge[1]);
double fact_1 = Fluss[1] * exp(-expo * wellenlaenge[1]);




if (lambda > wellenlaenge[groesse-1])
{




for (int ma=0; ma<groesse; ma++)
{
if (lambda >= wellenlaenge[ma] && lambda <= wellenlaenge[ma+1])
{















double int_l1(double T, int k) // logarithmisch
{
double tstep = (log(wavelength[k]) - log(wavelength[0])) / k;
double ft;
double S = 0.5 * tstep * ( (abs_coefficient[k]*Bl(wavelength[k], T, k)*wavelength[k])
+ (abs_coefficient[0]*Bl(wavelength[0], T, k)*wavelength[0]) );
for(int zaehler = 1; zaehler < k; zaehler += 1)
{
ft = (abs_coefficient[zaehler] * Bl(wavelength[zaehler], T, zaehler) * wavelength[zaehler]);




double integrand(double T, int zaehler) // Integrand fuer int_l2
{
return
h * c0 / wavelength[zaehler] / kb / T/T * abs_coefficient[zaehler]
* Bl(wavelength[zaehler], T, zaehler)
/ (1.0 - exp(-h * c0 / wavelength[zaehler] / kb /T));
}
double int_l2(double T, int k) // logarithmische Integration der Ableitung
{
double tstep = (log(wavelength[k]) - log(wavelength[0])) / k;
double ft;
double K = 0.5 * tstep * ( (integrand(T, k)*wavelength[k]) + (integrand(T, 0)*wavelength[0]) );
for(int zaehler = 1; zaehler < k; zaehler += 1)
{
ft = integrand(T, zaehler) * wavelength[zaehler];





double int_r(int i, int j, int anzahl, double lambda, double s, int k, int n)
// umgeschrieben auf Integration ueber die Staub-Temperatur
{
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qabs_zwischenspeicher(s);
double l_int_star = int_l1(Ts, k);
Tmin = Temp(i, s, l_int_star, k, anzahl, 0);
Tmax = Temp(i, s, l_int_star, k, anzahl, 1);
double l_int_grain_Tmin = int_l1(Tmin, k);
double l_int_grain_Tmax = int_l1(Tmax, k);
double x;
double xstep = (Tmax - Tmin) / n;
double fx;
double S = 0.5 * xstep * (F(i, j, anzahl, lambda, Tmin, rmax[i], s) + F(i, j, anzahl, lambda, Tmax, rmin[i], s));
for(x = Tmin+xstep; x < Tmax; x += xstep)
{
double l_int_grain = int_l1(x, k);
double l_int_grain2 = int_l2(x, k);
double abstand = abst(l_int_star, l_int_grain);
fx = -F(i, j, anzahl, lambda, x, abstand, s) * dr(abstand, l_int_grain, l_int_grain2);










double zmin = log(smin[i]);
double zmax = log(smax[i]);
double zstep = (zmax - zmin) / g;
double fz;
double W = 0.5 * zstep * (int_r(i, j, anzahl, lambda, smax[i], k, n) * smax[i]
+ int_r(i, j, anzahl, lambda, smin[i], k, n) * smin[i]);
for(z = zmin+zstep; z<zmax; z+=zstep)
{
v = exp(z);
fz = int_r(i, j, anzahl, lambda, v, k, n) * v;














a_Fs = log10(Fluss[groesse-1]/Fluss[groesse-2]) / log10(wellenlaenge[groesse-1] / wellenlaenge[groesse-2]);
b_Fs = log10(Fluss[groesse-1]) - a_Fs * log10(wellenlaenge[groesse-1]);
expo = log(Fluss[groesse-1]/Fluss[groesse-2]) / (wellenlaenge[groesse-1] - wellenlaenge[groesse-2]);
fact = Fluss[groesse-2] * exp(-expo * wellenlaenge[groesse-2]);
Tau1 = new double[ringe+1];
Tau2 = new double[ringe+1];
double *dustarea;
dustarea = new double[ringe+1];
for(int i=0; i<ringe; i++)
{
for(int j=0; j<komponenten[i]; j++)
{
Sd[i][j] = wirk_quer(i, j); // Berechnung des totalen Wirkungsquerschnitts der Staub-Komponenten





for(int i = 0; i<ringe; i++)
{
Tau1[i] = dustarea[i] / (4.0 * rmax[i] * rmax[i] * tan(alpha[i]));
Tau2[i] = dustarea[i] / (M_PI * (rmax[i]*rmax[i] - rmin[i]*rmin[i]));
}
Tau1[ringe] = dustarea[ringe] / (4.0 * rmax[ringe-1] * rmax[ringe-1] * tan(alpha[ringe-1]));
Tau2[ringe] = dustarea[ringe] / (M_PI * (rmax[ringe-1]*rmax[ringe-1] - rmin[0]*rmin[0]));
double l;
double lambda_min = max(1.0e-4, wellenlaenge[0]);
double lambda_max = 1.0;
double l_min = log10(lambda_min);
double l_max = log10(lambda_max);




ring = new double*[ringe];
for(int array=0; array<ringe; array++)
{
ring[array] = new double[positionen+1];
}
for(int a1=0; a1<ringe; a1++)
{







int p = 0;
for(l = l_min; l < l_max+l_step/2.0; l += l_step)
{




for(int i=0; i<ringe; i++)
{
double summe[positionen+1];




for(int j=0; j<komponenten[i]; j++)
{
printf("Berechnung der Komponente (%d, %d)\n", i+1, j+1);
anzahl = LAMBDA[i][j];
sizes = GROESSE[i][j];
size = new double[sizes];
lamb = new double[anzahl];
ausgabe = new double[anzahl];
effi = new double*[sizes];
for(int array=0; array<sizes; array++)
{
effi[array] = new double[anzahl];
}





for(int a=0; a<sizes; a++)
{







for(int pos=0; pos<=positionen; pos++)
{
summe[pos] += int_s(i, j, anzahl, lambda[pos], k, n, g);

















FILE *ergebnis = fopen(output, "w+");
if (ergebnis == NULL)
{




fprintf(ergebnis, "# Lstar=%le, Ts=%le, D=%lepc, Scheibe=%d\n", Lstar, Ts, D/pc, ringe);
for(int i=0; i<ringe; i++)
{
fprintf(ergebnis, "#\n");
fprintf(ergebnis, "# M_disk(%d)=%le\n", i+1, M_disk[i], i+1);
fprintf(ergebnis, "# rmin(%d)=%leAU, rmax(%d)=%leAU, xi(%d)=%le\n", i+1, rmin[i]/AU, i+1, rmax[i]/AU, i+1, xi[i]);
fprintf(ergebnis, "# smin(%d)=%lemu, smax(%d)=%lemu, eta(%d)=%le\n", i+1, smin[i]/1.0e-4, i+1, smax[i]/1.0e-4,
i+1, eta[i], i+1);
fprintf(ergebnis, "# komponenten(%d)=%d\n", i+1, komponenten[i]);
for(int j=0; j<komponenten[i]; j++)
{
fprintf(ergebnis, "# anteil(%d, %d)=%le\n", i+1, j+1, anteil[i][j]);
fprintf(ergebnis, "# dichte(%d, %d)=%leg/cmˆ3\n", i+1, j+1, rho[i][j]);
fprintf(ergebnis, "# datei(%d, %d)=%s, anzahl(%d, %d)=%d, sizes(%d, %d)=%d\n", i+1, j+1, daten[i][j],
i+1, j+1, LAMBDA[i][j], i+1, j+1, GROESSE[i][j]);
}
fprintf(ergebnis, "# tau(%d, edge-on)=%le, tau(%d, pole-on)=%le\n", i+1, Tau1[i], i+1, Tau2[i]);
}
fprintf(ergebnis, "#\n");
fprintf(ergebnis, "# total: tau(edge-on)=%le, tau(pole-on)=%le\n", Tau1[ringe], Tau2[ringe]);
fprintf(ergebnis, "#\n");
fprintf(ergebnis, "#k=%d, n=%d, g=%d, positionen=%d\n", k, n, g, positionen+1);
fprintf(ergebnis, "#\n");
fprintf(ergebnis, "#=============================");
for(int ausg=0; ausg<ringe; ausg++)
{
fprintf(ergebnis, "===============");
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}
fprintf(ergebnis, "================#\n");
fprintf(ergebnis, "#lambda[micron] Stern[mJy] ");
for(int ausg=0; ausg<ringe; ausg++)
{









for(int pos=0; pos<=positionen; pos++)
{
fprintf(ergebnis, "%15le %15le", lambda[pos] / 1.0e-4, star[pos] / 1.0e-26);
double gesamt = 0.0;
for(int i=0; i<ringe; i++)
{
fprintf(ergebnis, "%15le", ring[i][pos] / 1.0e-26);
gesamt += ring[i][pos];
}
gesamtfluss[pos] = star[pos] + gesamt;
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